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For a moment it seemed that nothing was
happening, then a brightness glowed at the
edge of the huge screen. A red star the size
of a small plate crept across it followed qui-
ckly by another one - a binary system. Then
a vast crescent sliced into the corner of the
picture - a red glare shading away into the
deep black, the night side of the planet.
”I’ve found it !” cried Zaphod, thumping
the console. ”I’ve found it !”
Ford stared at it in astonishment.
”What is it ?” he said.
”That ...” said Zaphod, ”is the most impro-
bable planet that ever existed.”
Douglas Adams (1984),
The Hitch Hiker’s guide to
the Galaxy
iv
Abstract
Direct, and particularly spectroscopic, observations will allow the determi-
nation of the nature and chemical composition of the < hot Jupiters’ > atmos-
phere. Preliminarily, it is essential to build a theoretical atmospheric model in
order to constrain the observational techniques.
In that framework we have developed a radiative equilibrium model of
the Jupiter-like extrasolar planets irradiated by their parent star. The mode-
ling determines not only the mean thermal structure, but also the stellar re-
flected spectrum and the thermal emission spectrum for planets orbiting the
primary from 0.05 to 1 astronomical unit. the model atmosphere is limited at
the bottom by an optically-thick cloud.
In all cases, a major result is that the modelled atmosphere does not show
any temperature inversion in contrast with the giant planets in the Solar Sys-
tem. Except for the farthest (and coldest) planet among the sample of the mo-
delled planets in this work, we find that the atmosphere is subadiabatic in the
whole grid of pressure. This result validates the hypothesis of radiative equi-
librium. We also discuss the vertical distribution (conditional upon the orbital
distance) of the chemical species in the atmosphere , assuming solar elemental
abundances.
The thermal emission spectra are dominated by the bands of water vapor,
seen in absorption, and reveals a window in the 4-micron region. Compared
to the latter, a flux peak is more and more strong at 10 microns for the coldest
planets of the sample.
Finally, we investigated the detectability of spectral signatures from < hot
Jupiters >, using the ground-based giant telescopes (VLT, Keck,. . .) in non-
interferometric mode. Synthesized spectra have been calculated for 51 Peg b
(Teff = 1200 K) in the ν3 band of methane and in the fundamental band of
carbon monoxide.
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Introduction et plan de the`se
3La de´couverte d’un compagnon substellaire gravitant autour d’une e´toile
de type solaire 51 Peg A, en 1995, a galvanise´ la communaute´ des scientifiques
travaillant sur les e´toiles et sur les plane`tes du Syste`me Solaire. La pre´sence
d’un corps de masse 0.5 a` 2 masses joviennes soule`ve de nombreuses ques-
tions, notamment lie´es a` la formation d’un corps si proche de l’e´toile. D’autres
questions restent en attente tant que des observations directes des EGPs (Ex-
trasolar Giant Planets) ne seront pas mene´es : leur composition chimique, leur
dynamique intrinse`que, leur inte´rieur. Si l’existence de plane`tes ge´antes au-
tour d’autres e´toiles que le Soleil ne fait plus aucun doute, il n’y a toujours pas
de de´tection directe de telles plane`tes.
Le Syste`me Solaire n’a de´sormais plus la primaute´ de posse`der un syste`me
plane´taire. La plane´tologie compare´e e´tait re´serve´e jusqu’a` pre´sent a` des
plane`tes appartenant a` un meˆme syste`me stellaire, le Syste`me Solaire. A
pre´sent, elle re´veˆt un autre aspect : elle s’applique essentiellement a` des
plane`tes re´sidant chacune dans les 18 syste`mes stellaires observe´s, exception
faite d’Upsilon Andromedae, dans lequel on a de´cele´ la pre´sence d’un
syste`me de trois plane`tes orbitant a` des distances diffe´rentes.
Depuis les quatre ans passe´s, un grand nombre d’e´tudes se concentrent
sur la recherche des plane`tes extrasolaires. La technique la plus fructueuse
est la technique des vitesses radiales, qui profite du de´calage Doppler des
raies de l’e´toile distante induite par la plane`te orbitant autour. Graˆce a` cette
technique, 18 e´toiles ont re´ve´le´ la pre´sence d’un compagnon substellaire de
masse (Msin i) infe´rieure a` 13 masses joviennes. Cette dernie`re est connue
pour eˆtre la masse critique au-dessus de laquelle l’astre substellaire prend
alors le nom de naine brune, qui peut initier pendant les premie`res anne´es de
sa vie la combustion du deute´rium.
Nous pre´sentons ici un mode`le d’e´quilibre radiatif des EGPs que nous
avons tout d’abord applique´ a` l’atmosphe`re de 51 Peg b. Dans cette the´orie,
le chauffage atmosphe´rique re´sulte de l’insolation par l’e´toile, et le refroidis-
sement, du rayonnement thermique dans l’infrarouge de la plane`te. Les pro-
fils thermiques a` l’e´quilibre sont calcule´s jusqu’a` un niveau ou` se trouve une
couche nuageuse optiquement e´paisse.
Le travail de cette the`se est essentiellement the´orique, dans la mesure ou`
aucune contrainte observationnelle ne peut eˆtre fournie jusqu’a` maintenant,
soit parce que les performances des instruments ne sont pas suffisantes, soit
parce que des observations directes n’ont pas encore e´te´ mene´es.
L’e´laboration d’un tel mode`le prend racine dans les connaissances que
nous ont fournies les plane`tes ge´antes du Syste`me Solaire, connaissances qui
proviennent des sondes spatiales ou des observations au sol. Ces expe´riences
sont e´videmment inconcevables lorsqu’il s’agit d’e´tudier une plane`te situe´e a`
plus de 10 pc de notre syste`me stellaire !
Dans la premie`re partie de ce rapport, je dresse un bilan des connaissances
acquises sur les plane`tes extrasolaires de´couvertes a` ce jour. Je fournis une
liste exhaustive des plane`tes et des corps substellaires en ge´ne´ral gravitant
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autour d’e´toiles de type solaire, ou plus chaudes, ou plus froides. Une revue
des diffe´rentes me´thodes de de´tection indirectes qui ont conduit ou non a` la
de´couverte de plane`tes extrasolaires sont expose´es et explique´es sommaire-
ment. Cette partie aboutit a` un point essentiel, celui de connaitre l’atmosphe`re
de telles plane`tes.
La seconde partie traite du mode`le lui-meˆme dans le cas ge´ne´ral,
inde´pendamment de la distance orbitale et de la masse de la plane`te a` la-
quelle il sera applique´. Elle pre´sente les hypothe`ses qui servent de base a`
son de´veloppement, traite le transfert radiatif et les conditions aux limites,
et se termine par une pre´sentation exhaustive de la me´thode nume´rique qui
conduit a` la de´termination de la structure thermique.
Dans la troisie`me partie, j’expliquerai le choix des constituants atomiques
et mole´culaires communs a` l’atmosphe`re de ces plane`tes. Les bases de
donne´es ne´cessaires au calcul des opacite´s seront donne´es, avec une descrip-
tion de leur e´laboration. Dans cette meˆme partie, on discutera de la nature
chimique des nuages et de leur proprie´te´s optiques.
L’application du mode`le a` 51 Peg b est traite´e dans la quatrie`me par-
tie. Les parame`tres physiques de´ja` connus de cette plane`te servent d’outils
a` une de´termination aussi pre´cise que possible de la structure thermique. Les
re´sultats lie´s aux profils de tempe´rature d’une part, mais aussi aux spectres
e´mergents de la plane`te, seront discute´s.
Puisque le mode`le est de´veloppe´ aussi bien pour des plane`tes tre`s proches
de leur e´toile parente que pour des plane`tes un peu plus e´loigne´es, une cin-
quie`me partie pre´sente les re´sultats des calculs pour des plane`tes de distance
orbitale jusqu’a` 1 UA. Ces plane`tes sont prises dans un e´chantillon de com-
pagnons effectivement de´tecte´s, mais d’autres sont des plane`tes virtuelles (en
masse et en distance orbitale) qui servent a` l’interpre´tation du mode`le.
Enfin, une dernie`re partie se charge d’examiner la de´tectabilite´ des
plane`tes extrasolaires ge´antes, notamment celles dans le voisinage proche
de l’e´toile primaire, puisque ce sont ces meˆmes plane`tes, qui abondamment
chauffe´es par l’e´toile sont susceptibles d’e´mettre un flux suffisamment impor-
tant pour eˆtre de´tecte´es. Cette approche se fait dans le souci de caracte´riser la
composition chimique de la plane`te. Seront pre´sente´s les diffe´rents projets et
instruments en cours et a` venir qui peuvent servir cette tentative de de´tection
directe.
Premie`re partie
Plane`tes extrasolaires : e´tat
des lieux
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Chapitre 1
Ge´ne´ralite´s : plane`tes ge´antes
et naines brunes
Une compre´hension ge´ne´rale de l’origine des e´toiles et des plane`tes
n’existe pas encore. Les sciences plane´taires se sont concentre´es durant les
trente dernie`res anne´es sur les plane`tes du Syste`me Solaire, a` travers les mis-
sions spatiales de grande ampleur, telles Voyager par exemple.
Il est inte´ressant de noter que la recherche des plane`tes extrasolaires de masse
(super)jovienne se fait conjointement avec celle des naines brunes, puisque
pour ne citer qu’elle, la me´thode des vitesses radiales est en partie sensible a`
la masse du compagnon substellaire.
Cet e´tat de fait est une occasion unique de rassembler la communaute´ as-
trophysique et la communaute´ des sciences plane´taires, vue l’approche simi-
laire envisage´e souvent pour l’e´tude des plane`tes extrasolaires et des naines
brunes, notamment en ce qui concerne la mode´lisation de leur atmosphe`re.
Pour comprendre la nature physique des plane`tes et des naines brunes, il faut
comprendre ce qui les distingue de par leur formation. On introduira aussi ce
qui diffe´rencie les naines brunes des e´toiles, les processus qui se refle`tent dans
les re´sultats des de´tections spectroscopiques.
Plane`tes et naines brunes se forment selon deux sce´narii radicalement
diffe´rents qui sont succinctement revus dans ce qui suit. Les proprie´te´s
ge´ne´rales, issues des travaux the´oriques et des observations, re´cents et plus
anciens, sont aussi pre´sente´es.
1.1 Plane`tes ge´antes
1.1.1 Formation des plane`tes du Syste`me Solaire
Dans une de´finition naı¨ve, une plane`te est un corps non lumineux qui or-
bite autour d’une e´toile, et dont la masse ne repre´sente qu’une fraction de la
masse de l’e´toile centrale. Les plane`tes se forment a` partir du disque circum-
stellaire, forme´ de poussie`re et de gaz. Des disques embryonnaires ont e´te´
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observe´s autour d’e´toiles jeunes, a` la fois en infrarouge et dans le visible.
Les plane`tes naissent de l’accre´tion des particules de poussie`re dans le disque,
qui par suite conduit a` des corps solides. Les plane`tes suffisamment mas-
sives ont un coeur en fusion qui diffe´rencie l’inte´rieur de la plane`te (voir
par exemple Guillot, 1999). C’est un processus dans lequel les e´le´ments les
plus lourds tombent vers le centre et les e´le´ments les plus le´gers flottent a` la
surface. Selon ce sce´nario, les plane`tes devraient avoir un coeur de roches et
de me´taux. Selon leur masse, elles peuvent retenir un manteau dense d’hy-
droge`ne et he´lium primordiaux, e´le´ments les plus abondants dans l’Univers.
Pour les plane`tes ge´antes du Syste`me Solaire, ces enveloppes sont compose´es,
en volume, a` 95 % au moins d’hydroge`ne et d’he´lium, comme le Soleil et la
ne´buleuse primitive dont elles sont issues. Dans le cas du Syste`me Solaire,
on distingue deux familles de plane`tes : les plane`tes “inte´rieures”, rocheuses,
telles la Terre et Mars, qui ont des surfaces solides, et les plane`tes ge´antes
“exte´rieures”, fluides, comme Jupiter et Saturne qui sont principalement com-
pose´es de gaz et de liquide.
On peut classer les mode`les qui de´crivent la formation des plane`tes
ge´antes en deux grands type :
– le mode`le d’instabilite´ gazeuse (Cameron, 1978), ou d’effondrement ho-
moge`ne, suppose que les instabilite´s gravitationnelles dans la ne´buleuse
provoquent l’apparition de protoplane`tes ge´antes (plusieurs milliers de
fois la taille des plane`tes actuelles), puis leur effondrement en plane`te
gazeuse. La formation d’un coeur se produit ensuite par se´dimentation
des e´le´ments re´fractaires (silicates, fer, magne´sium). Dans ce processus,
la composition globale de la plane`te refle`te celle de la ne´buleuse primi-
tive. Les corps non condensables (H2, He et gaz rares) doivent se trou-
ver en proportion solaire. Il en est de meˆme pour les espe`ces “mineures”
condensables (NH3, H2O, CH4,. . .), a` condition qu’elles re´sident a` des
niveaux de tempe´rature suffisamment e´leve´e de manie`re a` rester dans la
phase gazeuse.
– le mode`le de nucle´ation (ou d’instabilite´ du coeur) est analogue a` ce-
lui qui conduit a` la formation des plane`tes telluriques. Il suppose
que la ne´buleuse primitive est assez froide dans la zone des plane`tes
exte´rieures pour que la formation d’agre´gats de glaces (H2O, NH3, CH4,
clathrates, hydrates,. . .) puisse avoir lieu. Les glaces et les grains forme´s
par les mate´riaux re´fractaires (silicates, fer) engendrent des plane´toı¨des
qui, par accre´tion, donnent naissance a` un noyau de roches et de glaces.
Lorsque le coeur atteint une masse critique de l’ordre de 10 masses ter-
restres, il pie`ge gravitationnellement une enveloppe gazeuse compose´e
essentiellement de H2 et He (Mizuno, 1980). L’e´chauffement qui accom-
pagne l’accre´tion vaporise une partie des glaces qui peuvent enrichir
ainsi l’enveloppe gazeuse en e´le´ments lourds. Leur rapports d’abon-
dance peuvent eˆtre alors enrichis par rapport aux valeurs solaires. Une
autre cause d’enrichissement en e´le´ments lourds peut eˆtre l’apport de
plane´te´simaux pendant la formation ou peu apre`s.
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1.1.2 Structure et chimie des plane`tes ge´antes
Classification.
Dans les plane`tes ge´antes, la masse du noyau est suffisante pour avoir
pu capte´ par gravite´ la ne´buleuse gazeuse environnante, essentiellement
constitue´e d’hydroge`ne et d’he´lium. Il en re´sulte des plane`tes extreˆmement
massives et volumineuses, mais de densite´ relativement faible puisque l’hy-
droge`ne et l’he´lium en sont les constituants les plus abondants. La forma-
tion des plane`tes ge´antes dans la ne´buleuse primitive conduit a` une sous-
classification de ces objets en deux cate´gories selon la distance de la re´gion
de formation par rapport au Soleil, et donc la quantite´ de matie`re disponible
pour la formation de la plane`te.
On pense que Jupiter et Saturne se sont forme´s suffisamment rapidement
avant la dissipation de la ne´buleuse, mais pas Uranus et Neptune dont le
temps de formation a e´te´ plus long (voir Lissauer et al., 1995). On pense
qu’elles n’eurent pas le temps de pie´ger une enveloppe gazeuse conse´quente
avant la dissipation de la ne´buleuse. Le mode`le de Pollack et al. (1996) pre´dit
un temps de formation pour Uranus, par exemple, de 16 millions d’anne´es
au plus. Ce chiffre doit toutefois eˆtre ponde´re´ parce que les incertitudes sont
lie´es a` la densite´ de surface initiale des plane´te´simaux dans la re´gion externe
de la ne´buleuse solaire (cf. Pollack et al. (1996) pour de plus amples de´tails). En
re´alite´, ce parame`tre e´tant tre`s mal connu, la dure´e de formation des plane`tes
ge´antes est essentiellement inconnu. La masse des coeurs de Jupiter et Sa-
turne est beaucoup plus faible que celle de leurs enveloppes gazeuses. En
revanche, la masse des coeurs de roches et de glaces d’Uranus et Neptune
repre´sentent la plus grande partie a` la masse totale de ces plane`tes. La den-
site´ moyenne d’Uranus est de 1.21 et celle de Neptune de 1.67. Ils doivent
par conse´quent eˆtre compose´s d’un mate´riau intrinse´quement plus dense que
leurs < grands fre`res > Jupiter et Saturne, ce qui implique une plus grande
proportion d’e´le´ments de roches et de glaces.
Uranus et Neptune sont plus denses que Jupiter et Saturne, bien que leur
masse et rayon respectifs soient moins grands (voir Tableau 1.1). La contri-
bution relative en masse en e´le´ments lourds est plus importante que dans
le cas de Jupiter ou Saturne, puisqu’elle est estime´e a` 90 % pour Uranus et
plus pour Neptune, alors qu’elle n’est que de 4-14 % pour Jupiter et 20-35 %
pour Saturne (Guillot, 1999). Bien que proches dans leurs caracte´ristiques phy-
siques, Uranus et Neptune pre´sentent quelques diffe´rences dans leur compo-
sition chimique. HCN et CO, deux mole´cules hors-e´quilibre, ont e´te´ de´tecte´es
dans Neptune et pas dans Uranus, une diffe´rence que l’on attribue a` la fai-
blesse du me´lange convectif dans cette dernie`re (Marten et al., 1993). On peut
noter e´galement l’absence de flux de chaleur interne dans Uranus, alors que
Neptune e´met 2.6 fois plus d’e´nergie qu’elle n’en absorbe du Soleil.
En ce qui concerne les spectres, la composition chimique et la structure
thermique de ces plane`tes, nous nous concentrons essentiellement sur Jupiter,
et accessoirement, Saturne, trois fois moins massive, dans la mesure ou` les
plane`tes ge´antes extrasolaires jusqu’alors de´tecte´es pre´sentent pour certaines
d’entre elles une masse minimale moitie´ moindre que la masse de Jupiter. Des
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plane`tes de masse saturnienne n’ont pas e´te´ de´couvertes.
Constituants principaux.
Les constituants principaux de l’atmosphe`re observable des plane`tes
ge´antes sont H2, He, H2O, CH4 et NH3. Dans leurs inte´rieurs, ces mole´cules
sont dissocie´es et leur forme n’est pas bien connue. Malgre´ quelques
diffe´rences, leurs rapports d’abondance a` l’hydroge`ne mole´culaire dans Jupi-
ter et Saturne sont sensiblement les meˆmes. Ainsi, l’expe´rience IRIS sur Voya-
ger a permis de de´duire une abondance de l’ordre de 90% deH2 et 10 % deHe
(Gautier et al., 1981). Le deute´rium a e´te´ de´tecte´ en 1973 sur Jupiter sous forme
de deux mole´cules : CH3D dans l’infrarouge (Beer & Taylor, 1973) et HD dans
le visible (Trauger et al., 1973).
Les mole´cules de´tecte´es sur Jupiter sont aujourd’hui au nombre d’une
vingtaine d’espe`ces. On les regroupe en trois cate´gories : les quatre consti-
tuants principaux (hydroge`ne, vapeur d’eau, me´thane, ammoniac) et leurs
isotopes ; les hydrocarbures de´rive´s de la photochimie du me´thane, pre´sents
dans la stratosphe`re jovienne ; enfin, les espe`ces mineures que l’on trouve
dans la zone convective profonde. La composition atmosphe´rique de Saturne
ressemble a` celle de Jupiter, a` cette diffe´rence pre`s que l’on y a de´tecte´ deux
fois plus de me´thane et certaines espe`ces mineures en plus grandes quantite´s
(Gautier et al., 1982; Courtin et al., 1984) et que la vapeur d’eau n’a pu eˆtre
identifie´e, du fait de la tempe´rature plus basse entraıˆnant sa condensation.
Le carbone est sous forme re´duite, essentiellement sous forme CH4.
Diffe´rentes me´thodes ont permis la de´termination du rapport C/H sur Ju-
piter avec un accord raisonnable. Les re´sultats convergent dans le sens d’un
enrichissement du carbone dans l’atmosphe`re de Jupiter, avec une valeur
C=H ' 10 3, soit trois fois la valeur solaire (Niemann et al., 1998). Dans Ura-
nus et Neptune, le me´thane est environ 10 fois plus abondant (qCH4  0.02 ;
Baines et al., 1995) que dans Jupiter (Niemann et al., 1998), mais sa condensa-
tion dans la troposphe`re supe´rieure re´duit notablement son abondance stra-
tosphe´rique (Be´zard et al., 1999).
Les e´le´ments He et C sont uniforme´ment me´lange´s a` l’hydroge`ne dans
l’atmosphe`re plane´taire, et leur rapport de me´lange reste constant dans le do-
maine atmosphe´rique accessible a` l’observation. Au contraire, N a une distri-
bution variable avec l’altitude. Le rapport N/H est environ deux fois solaire
sous la re´gion de condensation ( 0.7 bar) et de´croit fortement avec l’altitude
au-dessus (Marten et al., 1980; Kunde et al., 1982). Cette de´croissance est due
a` la fois a` la condensation et a` la photodissociation par le rayonnement UV.
Le soufre est probablement utilise´ dans les couches nuageuses plus profondes
( 2 bar) pour former le nuage de NH4SH (voir plus loin). Les mesures in situ
de la sonde Galileo montrent que le soufre est enrichi d’un facteur  2.5 vers
16-19 bar, bien en-dessous de ce nuage Niemann et al. (1998).
La structure thermique de l’atmosphe`re est de´termine´e par la distribution
de ces constituants et par les sources d’e´nergie qu’elle rec¸oit.
Structure thermique.
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TAB. 1.1: Caracte´ristiques des plane`tes ge´antes du Syste`me Solaire.
Plane`te a (AU) PRev (an.) e Requ (Km) Masse (g) Teff (K) Ab
Jupiter 5.2 11.87 0.048 71492 1.90 1030 124 0.34
Saturne 9.5 29.53 0.051 60268 5.69 1029 95 0.34
Uranus 19.3 84.55 0.046 25560 8.68 1028 59 0.30
Neptune 30.2 166.24 0.008 24764 1.03 1029 59 0.29
a=demi-grand axe ; PRev=pe´riode de re´volution ; e=excentricite´ ; Requ=rayon a`
l’e´quateur ; Teff=tempe´rature effective ; Ab=Albe´do de Bond
Pour les quatre plane`tes ge´antes, les re´gions atmosphe´riques accessibles a`
l’observation au sol se divisent en deux grandes re´gions : la troposphe`re en
dessous du niveau de pression a` 140 mbar, et au-dessus la stratosphe`re. La
troposphe`re peut eˆtre sonde´e jusqu’a` environ 5 bar par spectroscopie infra-
rouge et un peu plus profonde´ment dans le domaine radio. La sonde Galileo
a effectue´e des mesures in situ jusqu’a` 22 bar. La sonde a par ailleurs permis
la de´termination de la structure thermique de Jupiter a` partir de l’exosphe`re
(1 nbar et  900 K) dans une re´gion de´pourvue de nuages, appele´e < point
chaud> (hot spot en anglais). Le profil de tempe´rature est visible dans la figure
1.1. Les oscillations de tempe´rature au-dessus de 10 mbar particulie`rement
sont attribue´es a` la dissipation d’ondes de gravite´.
Le profil thermique dans la troposphe`re, re´gion de la basse atmosphe`re do-
mine´e par la convection, est de´termine´ principalement par l’absorption et
l’e´mission de H2, dont le spectre continuˆ, qui s’e´tend dans l’infrarouge loin-
tain, est induit par les collisions des paires H2-H2 et H2-He. Les quatre
plane`tes ge´antes sont caracte´rise´es par une zone convective dans laquelle
le gradient adiabatique, de l’ordre de -2 K km 1, varie, par l’interme´diaire
du rapport H2/He. Dans le domaine de tempe´rature et de pression de l’at-
mosphe`re en composition solaire, les mode`les thermochimiques montrent que
la troposphe`re jovienne entre 125 et 300 K devrait contenir principalement
trois couches de nuages (voir par ex. Weidenschilling & Lewis, 1973). Le plus
haut de ces nuages, fait d’ammoniac solide, est due a` la simple condensation
de la vapeur d’ammoniac apporte´e par les courants convectifs vers le haut de
l’atmosphe`re, vers 0.7 bar. Vers 210 K a` 2 bar, on devrait trouver une couche de
NH4SH cristalline forme´e par la re´action chimique entre NH3 et HS en phase
gazeuse. Enfin, plus bas vers 280 K a` 5 bar, la vapeur d’eau devrait conden-
ser pour former une couche dense de gouttes d’eau et de nuages de cristaux
de glace. Selon des calculs similaires on s’attend en plus a` la condensation
possible de CH4 sur Uranus et Neptune.
Au-dessus du niveau atmosphe´rique ou` la pression est le´ge`rement
infe´rieure au bar, l’atmosphe`re cesse d’eˆtre optiquement e´paisse et le transfert
d’e´nergie s’effectue par rayonnement. Dans la stratosphe`re, la tempe´rature
augmente sous l’effet de l’absorption par le me´thane et les ae´rosols at-
mosphe´riques du rayonnement solaire incident. La frontie`re entre la tro-
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FIG. 1.1: Profil thermique de l’atmosphe`re de Jupiter mesure´ par l’expe´rience ASI
(Atmosphere Structure Instrument) sur Galileo, dans un point chaud de la ceinture
e´quatoriale nord. Les oscillations de la tempe´rature est attribue´e a` des ondes de gra-
vite´ (Seiff et al., 1998).
posphe`re et la stratosphe`re se situe a` la tropopause, vers un niveau de pression
de 140 mbar, a` 110 K pour Jupiter.
Spectres et constituants mineurs.
Le spectre des plane`tes ge´antes est principalement d’origine solaire
re´fle´chie dans le visible et l’infrarouge proche et d’origine thermique au-dela`.
L’absorption gazeuse dans le visible provient en majeure partie du me´thane.
Le spectre de Jupiter est caracte´rise´ par une composante solaire re´fle´chie
et une composante thermique. Cette dernie`re repre´sente la re´ponse de l’at-
mosphe`re a` la source de chaleur interne et a` la fraction de l’e´nergie solaire
absorbe´e. Le spectre dans l’infrarouge proche et moyen de la figure 1.2 est
issu des observations de Encrenaz et al. (1996) avec l’instrument SWS d’ISO.
Le me´thane est pre´sent dans tout le spectre visible et infrarouge. Les
spectres de Jupiter et Saturne pre´sentent des absorptions assez similaires dues
au me´thane. Les diffe´rences proviennent majoritairement de l’ammoniac ga-
zeux, pre´sent sur Jupiter et peu abondant dans la haute atmosphe`re sur les
autres plane`tes en raison de la tempe´rature trop basse qui conduit a` la conden-
sation de NH3 a` plus grande profondeur.
NH3 est pre´sent dans tout le spectre jovien, depuis l’ultraviolet jusqu’aux
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ondes radio. Tandis que l’ultraviolet sonde la haute atmosphe`re, au-dessus du
niveau de condensation de NH3, nous renseignant ainsi sur la condensation et
la photodissociation de NH3, l’infrarouge lointain et le domaine radio donne
acce`s aux couches profondes, au-dessous du nuage NH3.
Pour λ < 4 µm, les signaturesmole´culaires, domine´es par CH4, NH3 et H2,
sont vues en absorption sur le continu solaire. Les absorptions mole´culaires
sur le continu solaire re´fle´chi entre 2.75 et 3.2µm sont attribue´es a` NH3 (bande
ν1 a` 3µm), CH3D et CH4. Entre 3.2 et 3.6 µm, au coeur de la bande ν3 du CH4,
on voit une faible e´mission due a` la fluorescence de CH4.
Dans le thermique, les signatures spectrales de´pendent fortement de la
re´gion spectrale sonde´e. Elles sont vues en e´mission dans la stratosphe`re, et
en absorption dans la troposphe`re.
Dans la re´gion a` 5 µm apparait une feneˆtre limite´e dans les longueurs
d’onde les plus courtes par les bandesν1 et ν3 de PH3, et dans les plus grandes
longueurs d’onde par les bandes 2ν2 et ν4 de NH3. L’atmosphe`re de Jupiter y
est si transparente que des tempe´ratures de brillance atteignant 300 K peuvent
eˆtre observe´es. Le niveau de pression observe´ est alors de quelques bars (entre
2 et 7 bar), bien plus profonde´ment que le nuage de NH3. Des constituants mi-
neurs peuvent alors eˆtre de´tecte´s. Dans le cas de Jupiter, le spectre a` 5 µm a e´te´
e´tudie´ en de´tail par des observations depuis le sol, l’espace, et par les sondes
Voyager. L’interpre´tation des spectres en diffe´rents points du disque sugge`re
qu’il doit exister une couche nuageuse qui absorbe fortement le rayonnement
infrarouge, a` une pression d’environ deux bars ; cette couche pourrait eˆtre due
a` la condensation de NH4SH (Be´zard et al., 1983). De meˆme, dans les re´gions
proche de 10 et 50 µm, le spectre de Jupiter pre´sente une absorption continue,
vraisemblablement due a` la pre´sence du nuage de NH3 (Conrath & Gierasch,
1986). H2O, PH3, et GeH4 ont e´te´ identifie´es sur Jupiter dans la feneˆtre a` 5
µm, a` partir des observations au sol et des donne´es IRIS embarque´ a` bord
de Voyager (Kunde et al., 1982). Mais on peut y observer aussi des absorp-
tions dues a` CH3D, CO et AsH3. O/H et Ge/H sont sensiblement infe´rieurs
aux abondances solaires. L’appauvrissement en germanium peut s’expliquer
par le fait que ce corps n’est pas en e´quilibre thermochimique. Il provient de
l’atmosphe`re profonde (T 1000 K), ou` Ge est majoritairement sous forme
de GeS. Les mode`les thermochimiques pre´disent en revanche la pre´sence de
H2O sous forme condense´e, compte-tenu des tempe´ratures re´gnant dans l’at-
mosphe`re de Jupiter. Des variations spatiales de l’eau en phase gazeuse (d’un
facteur 30) ont e´te´ observe´es dans plusieurs re´gions du disque jovien (Drossart
& Encrenaz, 1982).
La re´gion 6.5-14.5 correspond a` la haute troposphe`re et a` la basse stra-
tosphe`re, typiquement entre 0.9 et 1 bar. On y observe les produits de la pho-
tolyse du me´thane. C2H6 et C2H2 sont les plus abondants, mais d’autres hy-
drocarbures moins abondants, CH3C2H (Fouchet et al., 1999) et C6H6 (Be´zard,
1998), y ont e´te´ de´tecte´s.
La phosphine PH3 est un traceur de l’activite´ dynamique dans l’at-
mosphe`re de Jupiter et Saturne. Elle a e´te´ de´tecte´e a` 2, 3, 5 et 10 µm (voir
Kunde et al., 1982). D’apre`s les calculs thermochimiques, elle ne devrait pas
eˆtre pre´sente dans les atmosphe`res des plane`tes ge´antes du Syste`me Solaire,
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FIG. 1.2: Spectre de Jupiter entre 2.75 et 14.5 µm, avec l’instrument SWS (Short-
Wavelength Spectrometer) a` bord du satellite ISO (Encrenaz et al., 1996). SWS offre
un pouvoir de re´solution de 1500.
puisqu’a` moins de 2000K, elle devrait re´agir avecH2Opour former P4O6 (voir
Burrows & Sharp, 1999). Tout comme NH3, son abondance diminue avec l’al-
titude, ce qui sugge`re qu’elle serait transporte´e des couches profondes vers le
haut de l’atmosphe`re par des mouvements verticaux rapides, avant d’eˆtre dis-
socie´e par le rayonnement solaire incident au-dessus de  1 bar. Son rapport
de me´lange sur Jupiter est proche de la valeur solaire ( 6 10 7). Il est  7
fois plus e´leve´ sur Saturne (Be´zard et al., 1987).
L’analyse de l’atmosphe`re supe´rieure des plane`tes ge´antes, qui est le sie`ge
d’une intense photochimie au-dessus de 10 mbar par les photons e´nerge´tiques
du flux solaire, se fait dans le domaine ultraviolet et infrarouge a` 10 µm. Pour
Jupiter et Saturne, le rayonnement UV est absorbe´ par H2 entre 60 et 80 nm ,
CH4 entre 90 et 155 nm, et par C2H2 et C2H6 entre 142.5 et 167.5 nm. La pho-
todissociation de NH3 se produit quant a` elle relativement bas de`s le sommet
du nuage de NH3 vers 300 mbar, entre 1800 et 2000 A˚. CH4 se photodissocie a`
partir de 1 mbar environ, produisant ainsi l’ace´tyle`ne C2H2, l’e´thane C2H6 et
l’e´thyle`ne C2H4 et de nombreux autres hydrocarbures moins abondants.
Source d’e´nergie interne.
Le spectre IR de Jupiter, inte´gre´ sur toutes les longueurs d’onde d’onde,
donne un flux e´mis e´gal a` celui d’un corps noir e´quivalent de 125 K, quasi
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inde´pendant de la latitude. Or, la tempe´rature d’e´quilibre d’un corps gris avec
l’albe´do de Jupiter a` 5.2 UA du Soleil n’est que de 109 K (Pearl & Conrath,
1991). Par conse´quent, le flux e´mis par la plane`te est de (125/102)4 '1.7 fois
le flux duˆ a` la re´e´mission du flux stellaire absorbe´. Ce phe´nome`ne ne peut se
comprendre que si la plane`te est dote´e d’une source d’e´nergie interne. La com-
position du coeur de Jupiter en e´le´ments radioactifs a` dure´e de vie longue ne
peut expliquer le flux observe´, et la production de chaleur par des re´actions
de fusion de l’hydroge`ne ne peut eˆtre conside´re´e que pour des corps ayant
une masse de 60 masses joviennes au moins. La source de chaleur la plus pro-
bable semble eˆtre associe´e a` un e´chappement de chaleur d’un inte´rieur chaud
soumis a` de hautes pressions ( 107 bar au centre). La perte de l’e´nergie ther-
mique conduit a` la contraction lente de la plane`te. La contraction se traduit
donc par une conversion de l’e´nergie potentielle gravitationnelle en chaleur
et une augmentation de la pression du coeur. Pour produire le flux observe´, la
contraction requise n’est que de 1 mm par an pour Jupiter.
1.2 Naines brunes
En 1963, Kumar (1963) sugge´ra qu’il pouvait exister une classe de corps
similaires a` des e´toiles, mais dont la masse est trop faible pour que la
tempe´rature et la densite´ en leur centre puissent initier les re´actions de fu-
sion nucle´aire de l’hydroge`ne. Bien qu’appele´es initialement naines noires, ces
e´toiles “rate´es” furent renomme´es ensuite naines brunes. En fait, la de´finition
de ce qu’est une naine brune n’est aujourd’hui pas tre`s claire.
Etoiles et naines brunes, bien qu’elles suivent le meˆme mode de formation,
par fragmentation puis effondrement gravitationnel d’un nuage de gaz inter-
stellaire, sont fondamentalement diffe´rentes : alors que la source d’e´nergie in-
terne de l’e´toile a une dure´e de vie relativement longue, due notamment a` la
fusion de l’hydroge`ne en he´lium, la naine brune, de masse infe´rieure a`  0.07
M

, a un coeur trop froid pour initier les re´actions de fusion de l’hydroge`ne
soutenues par les e´toiles de la se´quence principale. La naine brune se refroidit
alors inexorablement, a` mesure qu’elle vieillit.
Plus de la moitie´ des e´toiles de la Galaxie sont doubles ou multiples. On
peut donc penser judicieusement que la recherche des naines brunes doit
s’orienter de pre´fe´rence autour d’autres e´toiles, bien que des naines brunes
isole´es aient e´te´ de´couvertes en particulier par DENIS (DEep Near Infrared
Survey of the Southern Sky ; voir Delfosse et al., 1997), dont l’objectif principal
est de fournir une couverture comple`te de l’he´misphe`re sud dans deux bandes
infrarouges (J a` 1.25 µm et K a` 2.2 µm) et une bande optique (I a` 0.8 µm).
En dehors de la se´quence principale du diagramme Hertzsprung-Russell,
la luminosite´ des naines brunes ne peut certainement pas conduire a` la
de´termination de leur masse. En effet, la loi d’Eddington masse-luminosite´
traduit la variation de la luminosite´ des e´toiles de la se´quence principale en
fonction de leur masse selon le sche´ma suivant :
L / Mn
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ou` n=3.9 pour M < 7 M

n=3.0 pour 7 M

< M < 25 M

n=2.7 pour 25 M

< M
Le diagrammeHertzsprung-Russell couple´ a` la loi masse-luminosite´ d’Ed-
dington nous informe que les e´toiles les plus lumineuses sont aussi les plus
massives (classe spectrale O) et les moins lumineuses les moins massives
(classe M). Dans un rayon de 10 pc autour du Soleil, les e´toiles de type M
(naines rouges) sont les plus nombreuses.
Une e´toile nait lorsque lorsque la tempe´rature et la pression augmentent
a` tel point au centre d’un nuage de gaz mole´culaire en effondrement gravi-
tationnel que les atomes H sont conduits a` fusionner (a` Tc ' 10
7 K), libe´rant
ainsi de l’e´nergie. La masse minimale de combustion de l’hydroge`ne est 
0.07 M

, pour une me´tallicite´ solaire, Z=Z

(Chabrier & Baraffe, 1997). Cette
valeur de´pend toutefois des mode`les d’atmosphe`re utilise´s. Un objet de com-
position solaire, de masse 0.06 a` 0.07 M

, ne peut bruˆler son hydroge`ne, mais
peut initier la combustion, lente, du lithium (Chabrier & Baraffe, 1997), a`
T=106 K, qui se transforme en deux noyaux de He par collision avec un noyau
d’hydroge`ne (proton). Par conse´quent, le lithium qui n’est pas bruˆle´ dans le
coeur des naines brunes de masse infe´rieure a` 0.06M

doit se manifester dans
le spectre de la naine brune et re´ve´ler un motif en absorption a` 670.8 nm (dou-
blet Li I) traduisant l’abondance primordiale du lithium ( 2 atomes pour 109
atomes de H pour une composition solaire).
Tout comme pour les e´toiles de tre`s faible masse ( 0.08 M

<M < 0.3
M

), les mode`les pre´disent l’inte´rieur de la naine brune entie`rement convectif
(voir par exemple Lunine et al., 1986). mais sa masse est suffisamment faible
pour interdire la fusion nucle´aire en son coeur. A la place, la force de gravite´
qui tend a` contracter la naine brune entraine la libe´ration d’e´nergie qui, par
des me´canismes de convection, remonte vers la surface, permettant ainsi a`
la naine brune de rayonner vers l’espace en infrarouge. La contraction gra-
vitationnelle est freine´e par la pression interne du gaz. Par conse´quent, la
libe´ration d’e´nergie d’origine gravitationnelle est freine´e et l’objet devient de
moins en moins lumineux.
Ceci e´tant, au de´but de sa vie, une naine brune peut initier des re´actions
nucle´aires de fusion de protons avec des noyaux de deute´rium (1 proton et 1
neutron), qui libe`rent un peu d’e´nergie. Sa masse doit eˆtre alors au moins de
13 M

pour une me´tallicite´ solaire.
La masse minimale de combustion de l’hydroge`ne marque la limite entre
les e´toiles de tre`s faibles masses (M < 0.1  0.3 M

) et les naines brunes. Sa
valeur, qui de´pend de la me´tallicite´ de l’e´toile, est estime´e a` 0.07 M

environ.
Apre`s leur formation, les naines brunes en contraction bruˆlent leur re´serve
de deute´rium, initialement pre´sent dans le milieu ou` elles se forment, sans
jamais atteindre la tempe´rature minimale de fusion de l’hydroge`ne. Elles sont
alors prive´es de toute source d’e´nergie nucle´aire et se refroidissent donc rapi-
dement vers un e´tat quantique de´ge´ne´re´. C’est la pression de de´ge´ne´rescence
des e´lectrons qui contrebalance la gravite´. Leur luminosite´ chute et devient
infe´rieure a` celle des naines M : dans le diagramme Hertzsprung-Russell,
elles se situent au-dessous de la se´quence principale. Ce sont des objets
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substellaires, tout comme les plane`tes. Elles se diffe´rencient des plane`tes par
leur mode de formation : par fragmentation pour les naines brunes (comme
pour les e´toiles), par accre´tion de plane´te´simaux pour les plane`tes. Gliese 229
B est la seule naine brune de´tecte´e en orbite autour d’une e´toile. Elle aurait
donc pu se former par effondrement gravitationnel dans la ne´buleuse mais
l’e´cart a` l’e´toile ( 45 UA) semble exclure cette hypothe`se.
Du fait de leur faible tempe´rature (Teff  2500 K), leur pic d’e´mission se
situe dans l’infrarouge proche (1 a` 5 µm). En supposant qu’elles rayonnent
comme des corps noirs, d’apre`s la loi de Wien, leur maximum d’e´mission
a` Teff = 2500 K se produit a` ˘max  1.16 µm. Ce re´sultat est bien entendu
errone´ puisque Gl229 B pre´sentent dans son spectre de nombreuses bandes
d’absorption mole´culaire. Ne´anmoins, il donne une ide´e grossie`re de la
re´gion spectrale ou` est attendu le maximum de l’e´mission thermique. Une
e´tude spectroscopique en infrarouge de Gl229 B a conclu que 65 % du flux
e´mergent est e´mis entre 0.837 et 5 µm.
Graˆce a` la convection, le lithium est entie`rement ramene´ dans les re´gions
centrales des naines brunes et devrait eˆtre de´truit, par collision avec les pro-
tons. Pour les naines brunes les plus froides, la tempe´rature de combustion
de Li n’est jamais atteinte. Par conse´quent, leur re´servoir initial de 7Li est
conserve´ en grande partie. Le test du lithium est tout d’abord une preuve
pour la confirmation d’une candidate naine brune, mais aussi un traceur pour
sa masse et son aˆge.
Le test du lithium. Un test observationnel valide pour confirmer une naine
brune est la de´tection du lithium (Li I) dans la photosphe`re (Rebolo et al.,
1996; Magazzu et al., 1993). La photosphe`re est de´finie comme le niveau at-
mosphe´rique duquel les photons qui s’e´chappent peuvent eˆtre de´tecte´s.
L’abondance du lithium de´pend e´galement de l’aˆge de l’objet, mais la pre´sence
de lithium dans un objet plus vieux que  109 ans est la preuve d’une masse
infe´rieure a` 0.06 M

(Chabrier et al., 1996).
Pourtant, une fois que la naine brune se refroidit a` Teff = 1500 K, le lithium
commence a` former des mole´cules et la signature spectrale Li I est moins
forte (Pavlenko, 1998; Burrows& Sharp, 1999). Cependant, au-dessous de 1500
K, un autre diagnostic observationnel est alors apporte´ par la pre´sence de
CH4 dont l’abondance est favorise´e par rapport a` CO, a` l’e´quilibre thermo-
chimique. La de´tection spectroscopique des intenses motifs en absorption de
CH4 entre 1 et 5 µm signifie donc que la tempe´rature effective de l’objet doit
eˆtre infe´rieure a` 1500 K.
On en sait plus sur les naines brunes depuis la de´tection directe de l’une
d’entre elle, Gliese 229 B, sur laquelle imagerie et spectrographie ont pu eˆtre
re´alise´es, contrairement aux plane`tes ge´antes extrasolaires pour lesquelles le
contraste plane`te/e´toile est trop faible.
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1.3 Gliese 229 B
Elle fut de´couverte autour d’une naine rouge, par l’usage d’un corono-
graphe et d’un syste`me d’optique adaptative (Nakajima et al., 1995). La fonc-
tion du coronographe est de masquer l’e´toile centrale, alors que l’optique
adaptative corrige le front d’onde de´forme´ par l’atmosphe`re terrestre. une
des raisons de cette de´couverte s’expliquant par un contraste mode´re´ entre
la naine brune et l’e´toile autour de laquelle elle orbite(Teff ' 3000K). Situe´e a`
6 pc, elle orbite a` au moins 45 UA (distance projete´e sur le ciel) de cette naine
rouge de luminosite´ 0.1 L

(Fig. 1.3). Les mesures photome´triques de Gliese
229 B donne une luminosite´ 100 fois moindre que celle du Soleil. Compte tenu
de sa distance a` Gliese 229 A, sa tempe´rature effective doit eˆtre infe´rieure a`
1200 K. Les mode`les the´oriques indiquent un rayon compris entre 6104 et
7.5104 km (Marley et al., 1996). L’hypothe`se selon laquelle Gliese 229 B est
un compagnon de l’e´toile Gliese 229 A a e´te´ confirme´e par des mesures as-
trome´triques qui ont montre´ que leur mouvement est commun dans le ciel.
FIG. 1.3: image de gauche : Gliese 229 B dans le rouge lointain a` droite de Gliese 229 A,
a` l’aide d’un te´lescope de 60 pouces e´quipe´ d’une optique adaptative, au mont Palo-
mar (Californie) en 1994 (T. Nakajima (Caltech), S. Durrance (JHU)). image de droite :
image´e avec la came´ra a` grand champ du Hubble Space Telescope (Wide-Field Pla-
netary Camera-2) en rouge lointain (S. Kulkarni (Caltech), D.Golimowski (JHU and
NASA)).
En de´cembre 1995, une publication re´ve`le des bandes d’absorption dues
au me´thane, tre`s similaires a` celles que l’on trouve dans le spectre de Jupi-
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ter, ainsi que des bandes d’absorption de l’eau tre`s fortes notamment a` 1.34
µm (Fig. 1.4). A partir du flux mesure´ et en utilisant un mode`le d’e´volution,
on peut estimer que la tempe´rature effective est 96070 K (Marley et al., 1996).
Il s’agit d’une tempe´rature bien infe´rieure aux  1800 K attendues pour les
e´toiles de me´tallicite´ solaire qui se trouvent au bord de la se´quence principale
(Burrows et al., 1993; Baraffe et al., 1995). De plus, la quasi-absence des signa-
tures spectrales dues aux oxydes me´talliques et aux hybrides que sont TiO,
VO , FeH et CaH s’accordent avec les pre´dictions selon lesquelles ces espe`ces
sont de´ple´te´es dans l’atmosphe`re des objets substellaires (Marley et al., 1996;
Fegley & Lodders, 1996), excepte´s les objets les plus jeunes qui sont les plus
chauds. Ces espe`ces sont suppose´es eˆtre pie´ge´es sous forme condense´e en-
dessous de la photosphe`re.
FIG. 1.4: Spectre de Gliese 229 B et de Jupiter dans l’infrarouge proche. L’atmosphe`re
de la naine brune pre´sente des bandes d’absorption dues au me´thane tre`s similaires a`
celles observe´es dans la plane`te ge´ante (Oppenheimer et al., 1995).
La de´tection spectroscopique du me´thane conforte inde´niablement la na-
ture non-stellaire de Gliese 229 B, en tant que naine brune. Il joue un roˆle
pre´ponde´rant, comme en te´moigne dans le spectre la chute de la densite´
de flux a` 1.6 et 2.2 µm. En 1994, Tsuji avait de´ja` pre´dit le roˆle dominant
du me´thane dans le spectre infrarouge e´mergent des naines brunes les plus
froides (Teff  1500 K). Les intenses motifs en absorption de CH4 ont pour
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FIG. 1.5: Spectre de Gliese 229 B compare´e aux spectres de deux des e´toiles les plus
froides connues. Les signatures spectrales sont radicalement diffe´rentes, ce qui montre
bien que Gliese 229 B n’est pas une e´toile (Oppenheimer et al., 1998).
effet de bleuir le spectre en J-K, confirmant les pre´dictions de Tsuji. La confir-
mation que les naines brunes peuvent apparaıˆtre bleu dans certaines couleurs
a e´te´ d’une importance de´cisive dans la strate´gie des observations.
Les bandes de l’eau a` 1.1 et 1.4 µm sont tre`s nettement plus profondes dans
Gliese 229 B que dans les e´toiles. Plus pre´cise´ment, la bande de l’eau a` 1.4
µm est 2.5 fois plus intense (en absorption) dans Gliese 229 B que dans
GD165B (Fig. 1.3). GD165B e´tait, avant la de´couverte de Gliese 229 B, l’ob-
jet de type stellaire le plus froid et de luminosite´ la plus faible (Teff = 1900 K,
L= 1.2 10 4 L

) connu alors.
L’eau est de loin la plus importante source d’opacite´ rovibrationnelle dans
Gliese 229 B. Geballe et al. (1996) ont montre´ que les motifs e´troits dans la
re´gion 2.0-2.2 µm correspondent bien a` l’absorption de l’eau (Fig. 1.6).
La pre´sence du monoxyde de carbone CO dans l’atmosphe`re de Gl 229 B
a e´te´ rapporte´e par Noll et al. (1997). La mesure s’est faite dans la premie`re
bande de rotation-vibration (1-0) de CO a` 4.7 µm. Le spectre montre effective-
ment un accroissement de la densite´ de flux au centre de la bande entre les
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FIG. 1.6: Spectre de Gliese 229 B issu des mesures au Keck I. Sont annote´es les princi-
pales sources. Les re´gions ombre´es correspondent aux re´gions spectrales ou` l’absorp-
tion tellurique est trop forte pour permettre des mesures fiables (Oppenheimer et al.,
1998).
branches P et R. Si la tempe´rature de la photosphe`re de Gl 229 B avoisine 900
K, l’abondance de CO devrait eˆtre  10 4 celle de CH4 dans l’atmosphe`re,
si l’e´quilibre thermochimique est e´tabli. En effet, la re´action d’e´quilibre
thermochimique CO + 3H2 () CH4 + H2O implique que CO est favorise´
a` haute tempe´rature par rapport a` CH4. Dans Gliese 229 B, le niveau ou` la
quantite´ de CO e´gale la quantite´ de CH4 est suppose´e eˆtre a` 10 bar, a` T= 1440
K (Fegley & Lodders, 1996). La seule explication de la pre´sence de CO dans la
photosphe`re est qu’il n’y a pas e´quilibre thermochimique. Les phe´nome`nes
convectifs, au contraire, transporteraient en quantite´ mesurable le CO stable
dans les re´gions plus profondes vers la photosphe`re. Les mode`les de Burrows
et al. (1997) montrent qu’un objet comme Gliese 229 B a une re´gion radiative
externe, suivie plus profonde´ment par une mince re´gion convective.
La poussie`re est susceptible de se former dans l’atmosphe`re des naines
brunes. Des mode`les pre´disent le re´chauffement des couches supe´rieures de
l’atmosphe`re via un effet de serre (Tsuji et al., 1996), et des modifications
possibles des abondances e´le´mentaires dues a` la condensation. Des mode`les
de´taille´s (Marley et al., 1996; Fegley & Lodders, 1996) indiquent que les
mole´cules TiO et VO sont effectivement de´ple´te´es a` Te f f < 2000 K par conden-
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sation de solides contenant Ti et V, produisant ainsi les modifications spec-
trales observe´es. La condensation de la poussie`re changera non seulement les
abondances e´le´mentaires dans les naines brunes, mais aussi modifiera le flux
e´mergent a` travers la diffusion, l’absorption et la re´e´mission. Ne´anmoins, la
question de l’influence pre´cise de la poussie`re dans l’atmosphe`re reste pose´e.
En effet, quand les particules de poussie`re se forment, elles sont l’objet de pro-
cessus physiques (se´dimentation, coalescence, coagulation . . .) qui de´pendent
de la distribution en taille des grains. Seules des e´tudes de´taille´es de la mi-
crophysique des grains de chaque espe`ce pourront aider a` comprendre l’in-
fluence de la poussie`re sur le flux e´mergent.
Chapitre 2
Me´thodes de de´tection et
de´termination des parame`tres
physiques des exoplane`tes
La de´couverte de plane`tes extrasolaires gravitant autour d’e´toile de la
se´quence principale, toutes masses confondues, est attribue´e principalement a`
lame´thode des vitesses radiales (ou ve´locime´trie Doppler). D’autresme´thodes
comme l’astrome´trie sont prometteuses mais n’ont pas encore fourni de
re´sultats de´cisifs. Chacune de ces me´thodes est approprie´e a` la recherche de
candidats qui ont certaines proprie´te´s. J’insiste sur ces deux me´thodes, puis
j’introduirai les autres projets en cours ou a` venir, qui peuvent conduire a` la
de´tection de plane`tes.
2.1 Ve´locime´trie Doppler
Il s’agit de la me´thode avec laquelle la majorite´ des exoplane`tes ge´antes
ont pu eˆtre de´couvertes. L’e´quipe suisse (Observatoire de Gene`ve) dirige´e par
Mayor et Que´loz s’est engage´e dans l’examen de plus de 300 e´toiles avec
une pre´cision de 15 m s 1 avec le spectrographe ELODIE a` l’Observatoire
de Haute-Provence, puis de plus de 1600 e´toiles avec une pre´cision de 5 m
s 1 avec le spectrographe CORALIE a` La Silla. L’e´quipe de l’Observatoire de
Lick en examine 500 avec une pre´cision atteignant 3 m s 1. La de´tection est
satisfaisante lorsque le de´calage Doppler mesure´ est quatre fois supe´rieur a`
la sensibilite´ de l’instrument. Par conse´quent, avec une telle pre´cision, un Ju-
piter a` 5 UA, qui induirait un de´calage de 13 m s 1 sur les raies de l’e´toile
primaire, serait the´oriquement de´tectable. Toutefois, la pe´riode orbitale d’une
telle plane`te est de 12 ans, ce qui ne´cessite un programme d’observation tre`s
e´tendu dans le temps. L’e´quipe de Lick qui a vu entrer sa technique en fonc-
tion en 1994 devrait donc attendre au moins 2006 pour espe´rer obtenir des
donne´es significatives pour la de´tection d’un Jupiter a` 5 UA autour des e´toiles
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retenues dans le programme.
Quoiqu’il en soit, il semble difficile de de´tecter des compagnons plane´taires
avec une pre´cision meilleures que quelques m s 1, les mouvements convec-
tifs de l’e´toile induisant eux-meˆmes un de´calage estime´ a` au moins 2 m s 1
sur les raies stellaires. Les raies spectrales qui sont observe´es pour calculer
les vitesses Doppler sont produites dans la chromosphe`re de l’e´toile. Cette
couche de gaz est sujette a` de nombreux phe´nome`nes parmi lesquels les taˆches
stellaires, le champ magne´tique et la convection. Ils ont pour effet d’e´largir
les raies spectrales de l’e´toile et pourraient causer des difficulte´s dans l’in-
terpre´tation des spectres.
La vitesse radiale est calcule´e a` l’aide d’une technique de cross-corre´lation
qui concentre l’information du de´calage Doppler de plusieurs milliers de raies
stellaires vues en absorption.
Pour une e´toile de masse M
?
et son compagnon substellaire de masse mp,
la 3e`me loi de Kepler a la forme :
R3 =
G
4pi2
P2(M
?
+mp) (2.1)
P la pe´riode orbitale et R le rayon orbital de la plane`te. Dans le cas ou` seul
un composant du syste`me binaire est observable (l’e´toile en l’occurence), la
somme des masses doit eˆtre remplace´e par une quantite´ connue sous le nom
de “fonction de masse” f(M
?
,mp) de´finie par :
f (M
?
,mp) =
(mp sin i)
3
(M
?
+ Mp)2
(2.2)
ou` i est l’angle entre la ligne de vise´e et la normale au plan orbital de la plane`te.
Alors :
(mp sin i)
3
(M
?
+mp)2
=
v3maxP
2piG
(2.3)
Cette expression est valable pour une plane`te d’excentricite´ nulle ou
faible. Par exemple, pour 51 Peg (e = 0.01), connaissant vmax et P, on a
f(M
?
,mp)= 1.36  10
20 kg. Si on suppose l’e´toile bien plus massive que
la plane`te, alors mp sin i = (1.36  10
20M2
?
)
1=3. La technique des vitesses
radiales n’apporte donc comme information qu’une valeur minimale de la
masse du compagnon substellaire, le sin i restant inconnu. Nume´riquement,
la masse limite infe´rieure de 51 Peg b est mp = 8 10
26 kg' 0.47 MJ.
Dans le cas plus ge´ne´ral d’une orbite plane´taire a` excentricite´ non nulle,
l’expression ge´ne´rale de la demi-amplitude, K = vmax, de la vitesse radiale de
l’e´toile, induite par un compagnon en orbite est :
K =

2piG
P
1=3 mp sin i
(M
?
+mp)2=3
1
p
1  e2
(2.4)
Le Soleil oscille autour du barycentre du Syste`me Solaire avec une vitesse ty-
pique de 13 m s 1, due principalement aux perturbations gravitationnelles
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FIG. 2.1: Vitesse radiale en fonction de la phase orbitale pour 51 Peg, τ Boo et υ And
(Marcy & Butler, 1998).
induites par Jupiter et Saturne (12.5 et 2.7 m s 1, respectivement). Une plane`te
de masse jovienne a` 1 AU causerait une amplitude re´flex de 28 m s 1  sin i,
ce qui est facilement de´tectable.
Quelles masses et rayons orbitaux sont de´tectables en utilisant la tech-
nique Doppler ? La de´tectabilite´ de´pend du nombre de cycles orbitaux et du
nombre d’observations par cycle. Pour les distances orbitales qui sont beau-
coup plus courtes que la dure´e des observations, les techniques de Fourier
permettent l’identification des amplitudes de vitesse qui sont comparables
aux erreurs Doppler. Mais pour les pe´riodes orbitales qui sont plus longues
que la dure´e des observations, c’est-a`-dire des pe´riodes de plusieurs anne´es,
l’expe´rience montre qu’une de´tection suˆre ne´cessite que l’amplitude soit 4
fois plus grande que l’erreur Doppler. Pour une pre´cision de 3 m s 1, des am-
plitudes de 12 m s 1 sont donc tout juste de´tectables.
La technique Doppler est probablement limite´e a` une pre´cision de 3 m s 1,
due a` la limite de stabilite´ intrinse`que des photosphe`res stellaires. Les vitesses
radiales re´flex sont de´tectables dans les naines seulement avec la condition
que leur surface pre´sente des vitesses stables. La turbulence en surface et la
pulsation pourraient interdire la de´tection des plane`tes ge´antes ou produire
de fausses alarmes. Une e´tude de´taille´e de la stabilite´ des vitesses pour des
e´toiles naines de type F, G et K a e´te´ mene´es par Saar & Donahue (1997) et Saar
et al. (1997) . Ils ont montre´ que les spectres du flux photosphe´rique pre´sentent
une variabilite´ de la vitesse intrinse`que qui de´pend de la pe´riode de rotation
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de l’e´toile.
Pour les naines de type solaire plus jeunes qu’un milliard d’anne´es qui
tournent en moins de 10 jours, la dispersion des vitesses s’e´le`vent a` plus de 10
m s 1. Pour des pe´riodes de rotation typiques des naines du champ stellaire,
de 10 a` 30 jours, la variabilite´ de la vitesse rms chute de 15 a` 3 m s 1, res-
pectivement. La cause probable de la variabilite´ sont les taˆches qui tournent
autour du disque stellaire et la variabilite´ magne´tique a` court terme sur la sur-
face stellaire. Les naines froides de plus de 3109 ans ont des spectres photo-
sphe´riques qui varient de moins de 10 m s 1 RMS, suffisamment calme pour
de´tecter un Jupiter. Le spectre du flux solaire pre´sente une vitesse d’environ 4
m s 1 (McMillan et al., 1993; Deming & Plymate, 1994).
2.2 Projets futurs
2.2.1 Astrome´trie
Cette me´thode repose sur le meˆme principe que la ve´locime´trie. Mais le
mouvement oscillatoire de l’e´toile n’est non plus de´tecte´ par les raies spec-
trales qu’elle e´met. Il est directement observe´ dans le ciel. Le de´placement
angulaire est proportionnel a` la masse de la plane`te et a` son rayon orbital, et
inversement proportionnel a` sa distance a` l’e´toile. Le mouvement r en µarcsec
est donne´ approximativement par la formule :
r  1000
Mpap
M
?
D
(2.5)
Mp est la masse de la plane`te en masses joviennes (MJ), ap le demi-grand axe
en UA, M
?
de l’e´toile en masse solaire (M

), et D la distance de l’e´toile en pc.
A une distance de 10 pc, le Soleil semble osciller avec un de´placement rela-
tif de 500 µarcsec. Dans le Syste`me Solaire, ce mouvement est principalement
attribue´ a` Jupiter, alors qu’Uranus induirait une oscillation vue de la meˆme
distance de 100 µarcsec.
L’astrome´trie privile´gie la de´tection de plane`te a` grande orbite, a` 10-30 UA.
Le centre demasse du syste`me e´toile+plane`te est alors plus e´loigne´ de l’e´toile,
induisant un mouvement orbital relatif autour du centre de masse de plus
grande amplitude. A l’instar de la me´thode des vitesses radiales, la me´thode
astrome´trique requiert au moins une re´volution orbitale de la plane`te. Ce-
pendant, e´tant donne´ les rayons orbitaux, et donc les longues pe´riodes or-
bitales, les programmes astrome´triques ne´cessitent une pe´riode d’observation
s’e´talant sur plusieurs dizaines d’anne´es ( 30 ans pour une plane`te a` 10 UA
de son e´toile parente). Dans tous les cas, la technique astrome´trique offre au
moins deux avantages :
– la de´termination sans ambiguı¨te´ de la masse et de l’inclinaison orbitale
de la plane`te.
– la de´tection de plane`tes de masse sub-jovienne, avec dans l’avenir une
pre´cision astrome´trique infe´rieure a` 0.1 mas.
Pravdo & Shaklan (1996) ont expose´ une technique astrome´trique tre`s promet-
teuse avec des images CCD au te´lescope de 5m dumont Palomar. La pre´cision
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est de 0.1 mas et peut eˆtre applique´e aux centaines de naines M dans le voi-
sinage solaire, permettant ainsi la de´tection de plane`tes de masse saturnienne
orbitant jusqu’a` 5 UA autour de leur e´toile.
Ne´anmoins, cette me´thode qui est sujette aux vibrations des instruments de
mesure n’a encore produit aucun re´sultat de´cisif.
2.2.2 Photome´trie
2.2.2.1 Me´thode des transits
Cette technique repose sur le transit de la plane`te devant le disque stellaire
vu depuis notre syste`me. Elle consiste en une chute de la lumie`re vue depuis la
Terre, lorsque la plane`te passe devant l’e´toile. Les chances de de´tecter le transit
de´pendent de l’orientation du syste`me plane´taire, de la distance orbitale de la
plane`te r, et du diame`tre de l’e´toile parente d
?
. Pour qu’un transit puisse se
produire, l’inclinaison de l’orbite doit eˆtre proche de 90Æ :
tan i >
a
R
?
(2.6)
ou` a est le demi-grand axe de la plane`te et R
?
le rayon de l’e´toile.
La chute relative du flux stellaire F/F, donne´e par le rapport des surfaces
R2p/R
2
?
de la plane`te a` l’e´toile, s’e´tend de 10 4 pour une plane`te comme la
Terre, a` 10 2 pour Jupiter. R
?
peut eˆtre estime´ a` partir du spectre de l’e´toile,
de la brillance et de la distance de l’observateur a` l’e´toile. La photome´trie peut
apporter de nombreux e´le´ments d’informations sur la nature de la plane`te :
– De`s lors que le rayon de l’e´toile est connu, on en de´duit directement
Rp. Ainsi, connaissant la masse de la plane`te ( par me´thode des vitesses
radiales ou astrome´trique), la me´thode des transits livre des contraintes
sur la nature de la plane`te (solide ou fluide).
– De la forme de la courbe de lumie`re on peut de´duire la pre´sence possible
d’anneaux.
– Elle re´ve`le la pre´sence de satellites ge´ants autour de la plane`te.
– Au cas ou` la plane`te orbite pre`s de son e´toile, le vent stellaire peut causer
une queue “come´taire” dans l’atmosphe`re plane´taire, re´ve´lant des raies
d’absorption dans le spectre stellaire quand elle est illumine´e par l’e´toile
au moment du transit (Coustenis et al., 1998).
La faible probabilite´ des transits, proportionnelle au rapport R
?
/a du
rayon stellaire sur le demi-grand axe de l’orbite, doit eˆtre compense´ par l’ob-
servation syste´matique d’un large e´chantillon stellaire.
2.2.2.2 De´tection du flux re´fle´chi
Quand la plane`te passe a` peu pre`s derrie`re l’e´toile, elle a une illumination
relativement au flux stellaire I=F = (A=4) (Rp=a)
2. Une e´tude de la courbe
de lumie`re donne acce`s a` l’albe´do A.
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2.2.2.3 Observations au sol et depuis l’espace
Au sol, malgre´ une pre´cision relativement faible (> 0.2 %), des surveys
sur des petits te´lescopes de 0.3-0.8 m ont de´ja` commence´, pour de´tecter des
Jupiter essentiellement. En revanche, les missions spatiales be´ne´ficiant d’une
pre´cision photome´trique accrue (10 4) sont en pre´paration. En effet, dans l’es-
pace, la pre´cision photome´trique est seulement limite´e par le bruit de photons
et par le bruit duˆ a` l’activite´ stellaire. Le Hubble Space Telescope est pre´vu pour
observer pendant 216 h, 20000 e´toiles jusqu’a` la fin 1999. Cette dure´e devrait
permettre la de´tection de plane`tes orbitant au plus a` 0.05 UA. Les missions
Corot (CNES) et Kepler (NASA), quant a` elles, devraient aussi permettre la
de´tection de plane`tes telluriques (R' RTerre).
2.2.3 Autres me´thodes de de´tection
On pourrait citer aussi le microlensing, comme candidat potentiel a` la
de´tection des exoplane`tes. Cette me´thode est base´e sur la contribution a` l’am-
plification gravitationnelle de la lumie`re e´mise par une e´toile du fond du ciel,
produite par une plane`te d’un syste`me stellaire, en l’occurence, aligne´e entre
l’e´toile du fond et l’observateur. Statisquement, les chances de de´tecter de tels
e´ve´nements sont optimales quand les observations se font dans le bulbe ga-
lactique ou` la densite´ d’e´toiles est accrue, c’est-a`-dire a` 8 kpc du Soleil. L’am-
plification est maximale lorsque la plane`te se trouve sur l’anneau d’Einstein
de son e´toile parente. Quand le syste`me plane´taire est a` mi-distance D de l’ob-
servateur et de l’e´toile distante (qui subit le microlensing), le rayon d’Einstein
est donne´ par :
RE =
p
4GM
?
D (2.7)
ou` G est la constante universelle de la gravitation, M
?
la masse de l’e´toile
parente. Dans ces conditions les plane`tes qui seraient susceptibles d’eˆtre
de´tecte´es se trouveraient alors a` 4 kpc (D=8kpc/2).
Comme le microlensing est base´ sur l’occurrence d’e´ve´nements ale´atoires, le
suivi du syste`me est impossible. De plus, la de´tection des plane`tes se font
pour des e´toiles inconnues et lointaines (typiquement, quelques pc).
Les techniques de de´tection directe font plutoˆt l’objet de la dernie`re partie
de ce travail. Le lecteur pourra y trouver un examen de´taille´ d’observations
spectroscopiques de l’atmosphe`re de 51 Peg b.
Chapitre 3
Catalogue des exoplane`tes
connues a` ce jour
Nul n’est besoin ici de faire une description exhaustive de toutes les
plane`tes de´tecte´es. Les valeurs des parame`tres physiques de ces objets sont
donne´es dans le tableau 3.1. La minuscule qui suit la de´nomination du stel-
laire est utilise´e lorsque l’objet a e´te´ indirectement de´tecte´. C’est le cas pour
tous les objets mentionne´s dans le tableau. Notons simplement la pre´sence
d’un syste`me plane´taire triple autour de υ And (Marcy et al., 1999; Noyes
et al., 1999). Les connaissances acquises sur la distribution des masses et des
demi-grands axes des compagnons plane´taires aideront a` pre´ciser le champ
d’investigation de notre mode`le d’atmosphe`re.
3.1 Distribution des masses
L’information sur la masse d’un compagnon est contenue dans le terme
m sin i ou` m est la masse effective de la plane`te, et i l’angle d’inclinaison du
plan orbital, qui reste inconnu. Pour des plans orbitaux oriente´s au hasard, la
valeur attendue de la masse du compagnon est en moyenne hmi = 4
pi
m sin i.
Si les compagnons substellaires sont des naines brunes orbitant dans des
plans tre`s incline´s, les valeurs des m sin i pourraient alors s’apparenter a` ceux
trouve´s pour des plane`tes. Il semble ne´anmoins que de tels cas, ge´ne´ralise´s a`
un e´chantillon significatif de naines brunes, n’existent pas.
La distribution des msin i pour les 20 plane`tes est illustre´e dans la fi-
gure 3.1 (les donne´es ont e´te´ collecte´es sur le site de Jean Schneider :
http ://www.obspm.fr/planets). Nous n’avons pas inclus dans cet histo-
gramme les compagnons plus massifs que 13 MJ qui sont favorise´s un pro-
gramme de de´tection ope´re´ avec une pre´cision modeste de 300 m s 1 (Latham
et al., 1989; Mayor et al., 1997). Les objets retenus ne souffrent pas de ce crite`re
de se´lection puisque la pre´cision est dans ce cas meilleure ( 10 m s 1), mais
leur de´tectabilite´ est plus faible a` cause de leur masse relativement plus faible
que celle des naines brunes.
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FIG. 3.1: Distribution de la masse des compagnons substellaires de masse infe´rieure a`
13 MJ de`s lors de´couverts.
Ces exoplane`tes sont concentre´es essentiellement autour de 1 MJ, mais la
distribution est significative jusqu’a` 5 MJ. Ce contingent re´ve`le la varie´te´ des
plane`tes ge´antes dans le voisinage du Syste`me solaire.
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TAB. 3.1: Parame`tres des exosyste`mes confirme´s.
Etoile Plan. Mp sin i P a Excentricite´ Anne´e Inventeur
HD187123 b 0.57 MJ 3.097 j 0.042 UA 0.03 1998 Butler et al.
τ Bootis b 3.66 MJ 3.313 j 0.041 UA 0.00 1996 Butler et al.
HD 75289 b 0.42 MJ 3.510 j 0.046 UA 0.05 1999 Mayor et Que´loz
51 Pegasi b 0.44 MJ 4.231 j 0.052 AU 0.01 1995 Mayor et Que´loz
υ Andromedae
b
c
d
0.71MJ
2.11MJ
4.6 MJ
4.617 j
241.2 j
1269 j
0.059UA
0.83UA
2.50UA
0.03
0.18
0.41
1996
1999
1999
Butler et al.
HD 217107 b 1.3 MJ 7.1 j 0.07 UA 0.14 1998 Fisher et al.
ρ 55 Cancri b 0.85 MJ 14.66 j 0.11 UA 0.04 1996 Butler et al.
GJ 86 b 4.90 MJ 15.84 j 0.114 UA 0.04 1999 Mayor et al.
HD 195019 b 3.43 MJ 1.83 j 0.136 UA 0.05 1998 Fisher et al.
ρ Coronae Borealis b 1.10 MJ 39.6 j 0.230 UA 0.11 1997 Noyes et al.
Ross 780 b 2.10 MJ 60.9 j 0.210 UA 0.27 1998 Marcy et al./Delfosse et al.
47 Ursae Majoris b 2.45 MJ 1086 j 2.09 UA 0.11 1996 Butler & Marcy
16 Cygni B Bb 1.67 MJ 803 j 1.61 UA 0.69 1996 Cochran et al.
HD 210277 b 1.28 MJ 437 j 1.15 UA 0.45 1998 Marcy et al.
HD 168443 b 5.04 MJ 57.9 j 0.28 UA 0.55 1998 Marcy et al.
70 Virginis b 7.42 MJ 116.7 j 0.48 UA 0.40 1996 Marcy & Butler
14 Herculis b 3.35 MJ 1654 j 2.5 UA 0.32 1998 Mayor et al.
HD 114762 b 11.02 MJ 84.0 j 0.351 UA 0.334 1989/1999 Latham et al./Marcy et al.
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TAB. 3.2: Caracte´ristiques des e´toiles abritant une(des) plane`te(s).
Etoile Type Spectral Teff Distance [Fe/H] Luminosite´ Masse
HD187123 G3V 5830 K 156 a.l +0.16 1.35 L

1.0 M

τ Bootis F9V 6550 K 51 a.l +0.34 1.35 L

1.0 M

HD 75289 G0V 5970 K 94 a.l +0.29 1.99 L

1.05 M

51 Pegasi G5V 5750 K 50 a.l +0.21 1.32 L

1.05 M

υ Andromedae F6IV 6250 K 44 a.l +0.17 3.33 L

1.34 M

HD 217107 G7V 5360 K 64 a.l +0.29 1.32 L

0.96 M

ρ 55 Cancri G8V 5250 K 41 a.l +0.45 0.61 L

0.95 M

GJ 86 K0V 5250 K 36 a.l -0.24 0.45 L

0.79 M

HD 195019 G3IV-V 5600 K 121 a.l +0.3 2.35 L

0.98 M

ρ Coronae Borealis G1.5Vb 5750 K 57 a.l -0.29 1.80 L

0.89 M

Ross 780 M4V 3200 K 15 a.l 0.016 L

0.32 M

47 Ursae Majoris G1V 5800 K 46 a.l +0.01 1.82 L

1.03 M

16 Cygni B G3V 5700 K 70 a.l +0.06 1.33 L

1.00 M

HD 210277 G7V 5570 K 69 a.l +0.24 0.93 L

0.92 M

HD 168443 G8IV 5430 K 123 a.l -0.14 2.1 L

0.95 M

70 Virginis G4V 5500 K 59 a.l -0.03 2.86 L

1.10 M

14 Herculis K0V 5100 K 59 a.l +0.55 0.75 L

0.79 M

HD 114762 F9V 5950 K 132 a.l -0.60 1.68 L

0.75 M
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Demi-grand Axe (UA)
FIG. 3.2: Distribution des demi-grands axes.
L’histogramme de la figure 3.2 montre que les plane`tes de´tecte´es gravitent
pre´fe´rentiellement a` des distances infe´rieures a` 0.5 UA. C’est un re´sultat a
priori surprenant pour des plane`tes de telle masse, et qui plus est en total
de´saccord avec la position des plane`tes ge´antes du Syste`me Solaire sur les-
quels les mode`les de formation plane´taire ont e´te´ e´labore´s dans le passe´. Tou-
tefois, ce re´sultat s’explique aussi par la se´lectivite´ de la me´thode. En effet,
la me´thode des vitesses radiales favorisent la de´tection des plane`tes aux or-
bites courtes. Dans ce cas, l’amplitude de la vitesse radiale est plus forte et
la pe´riode d’observation est plus courte. Cependant, la capacite´ de l’instru-
ment de Marcy et Butler pouvant de´tecter un Jupiter a` 5 UA, n’enle`ve rien
a` ce re´sultat surprenant, qui, si le nombre de de´tections augmente, pourrait
confirmer un sce´nario de migration des plane`tes a` des distances orbitales plus
basses que celle de Mercure (a ' 0.39 UA).
La position des plane`tes gravitant tre`s pre`s de leur e´toile parente (a < 3
UA) n’est pas typique des plane`tes de masse jovienne. Leur existence sugge`re
que leur migration orbitale a e´te´ importante. Le mode`le de base de la for-
mation du Syste`me Solaire provient de son architecture dynamique, notam-
ment les directions corre´le´es des vecteurs du moment angulaire et des orbites
quasi-coplanaires et circulaires des plane`tes. L’architecture sugge`re unmode`le
dans lequel le Syste`me Solaire s’est forme´ dans un disque Ke´ple´rien de gaz et
de poussie`re, comme de´crit dans des papiers par Wetherill (1990), Lissauer
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(1993), Lin et al. (1996). Les disques du mode`le contiennent de la poussie`re et
du gaz mole´culaire avec une diminution radiale en tempe´rature et en densite´,
telle que les glaces (principalement des glaces d’eau) condensent au-dela` de
4 UA, triplant la densite´ des solides dans cette re´gion.
La migration des protoplane`tes dans les disques a e´te´ pre´dite bien avant la
de´tection des plane`tes extrasolaires (Goldreich & Tremaine, 1980; Ward, 1981;
Lin & Papaloizou, 1986; Ward & Hourigan, 1989; Artymowicz, 1993). Lin
(1986) e´crivait : “Une fois que la ne´buleuse est tronque´e par effet de mare´e,
le gaz ne peut pas se propager des re´gions externes de la ne´buleuse jus-
qu’a` l’inte´rieur de l’orbite de Jupiter.”. Cela implique qu’ “e´ventuellement,
la re´gion interne de la ne´buleuse transfe`re du moment angulaire a` Jupiter
moins rapidement que ne le fait Jupiter a` la re´gion externe, si bien que Ju-
piter perd du moment angulaire et tombe en spiralant vers le protosoleil”. Un
des sce´narii de migration qui s’appliquent aux plane`tes de masse jovienne est
le suivant. Quand la plane`te acquiert une masse de plus de 0.1 MJ , elle cre´e un
vide dans le disque. Les moments de torsion entre la plane`te et les bords in-
ternes et externes du vide, forcent la plane`te et la matie`re du disque visqueux
a` migrer vers l’e´toile en quelques centaines de milliers d’anne´es (si la plane`te
s’est initialement forme´e vers 5 UA).
Lin et al. (1996) ont sugge´re´ que les plane`tes de type 51 Peg b auraient pu
de former initialement a` des distances bien plus grandes que celles ou` elles
sont a` pre´sent, en subissant ensuite cette migration orbitale vers l’e´toile. Cette
migration a pu cesser a` environ 0.05 UA soit par des effets de mare´e avec le
spin de l’e´toile ou par une suppression de matie`re du disque inte´rieur par la
magne´tosphe`re stellaire. Les effets de mare´e entre la plane`te et l’e´toile sont as-
sez forts pour transfe´rer le moment angulaire de l’e´toile a` l’orbite de la plane`te.
La survie de ces Jupiter chauds par rapport a` l’e´vaporation ou au strippingUV
de l’enveloppe a aussi e´te´ conside´re´e. La circularisation par effet de mare´e
peut expliquer la faible excentricite´ pour les plane`tes tre`s proches de l’e´toile,
mais n’a pas e´te´ effective pour les orbites de 55 ρ Cnc, ρ CrB, ou 47 UMa
(Marcy et al., 1997).
Chapitre 4
Une inconnue... l’atmosphe`re
4.1 Enjeux de la connaissance des atmosphe`res
plane´taires
Si des observations directes ont permis d’e´tablir un spectre de la naine
brune Gliese 229 B, aucune de´tection directe ni meˆme d’imagerie d’une
plane`te extrasolaire n’a e´te´ accomplie a` ce jour. C’est en cela qu’un mode`le
d’atmosphe`re, pourvu que cette atmosphe`re existe effectivement, se re´ve`le
ne´cessaire pour des prospectives observationnelles et par suite pour la ca-
racte´risation de la composition chimique de l’atmosphe`re de cette exoplane`te.
Puisque l’e´tude des plane`tes extrasolaires tire son origine de la de´couverte de
51 Peg b, nous allons insister sur cette plane`te, qui pour des raisons historiques
mais aussi scientifiques lie´s notamment a` sa position par rapport a` l’e´toile, est
le compagnon plane´taire extrasolaire pour lequel de nombreux nombreux pa-
piers ont de´ja` e´te´ publie´s.
Les mole´cules trouve´es dans l’atmosphe`re d’une naine brune ou d’une
plane`te extrasolaire apporte des contraintes sur la structure thermique de son
atmosphe`re, la dynamique et la chimie qui prennent place dans ces objets.
La composition d’une atmosphe`re plane´taire statique, sans perturbation
exte´rieure, tend vers l’e´quilibre thermochimique. Si bien qu’aux basses
tempe´ratures ( 100 a` 200 K) caracte´ristique de l’atmosphe`re supe´rieure des
plane`tes ge´antes du Syste`me Solaire, C se trouve sous forme de CH4, O sous
forme de H2O et N sous forme de NH3. A plus haute tempe´rature, la thermo-
chimie favorise CO, H2O et N2.
Pour contraindre les me´canismes de formation plane´taire, on mesure
les rapports d’abondance des diffe´rents e´le´ments condensables dans les at-
mosphe`res et on les compare aux valeurs solaires.
Vis-a`-vis des contraintes observationnelles, un point crucial est que, si le
mode`le d’instabilite´ gazeuse pre´dit, tout au long de la formation et de
l’e´volution de la plane`te, une composition chimique globale identique a` celle
du Soleil et de la ne´buleuse, le mode`le de nucle´ation pre´voit que les gaz
e´manant du coeur sont fortement enrichis en volatils (CH4, NH3, H2O,. . .) qui
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e´taient sous forme de glaces dans la ne´buleuse. Dans ce dernier cas, on peut
donc s’attendre a` un enrichissement de l’atmosphe`re de la plane`te en e´le´ments
lourds.
Les mesures d’abondances mole´culaires, obtenues depuis la Terre ou par la
mission Voyager, montrent un enrichissement en e´le´ments lourds des plane`tes
ge´antes par rapport au Soleil. Ces re´sultats favorisent nettement le mode`le de
nucle´ation.
Pour autant, le mode`le de nucle´ation ne re´pond pas a` toutes les questions. Il
semble en particulier difficile de former, par des calculs classiques d’accre´tion
de plane´te´simaux, Uranus et Neptune en un temps infe´rieur a` l’aˆge du
Syste`me Solaire, et Jupiter en moins de 107 ou 108 ans (Safronov, 1969), alors
que des conside´rations inde´pendantes concluent que Jupiter s’est forme´ avant
les plane`tes telluriques. Certains pensent qu’il n’est pas certain que la convec-
tion soit ou ait e´te´ assez vigoureuse pour enrichir efficacement l’atmosphe`re
en e´le´ments lourds du coeur. Le mode`le d’effondrement homoge`ne e´vite ces
deux e´cueils, et ses partisans proposent que l’enrichissement en C, N et P ob-
serve´ dans les plane`tes ge´antes est duˆ a` un flux de quelques masses terrestres
de plane´toı¨des poste´rieurs a` leur formation. Le mode`le de Pollack et al. (1986),
de´veloppe´ sur cette ide´e, qui fait un peu la jonction entre les deux types de
mode`les, reproduit semi-quantitativement l’enrichissement en carbone (mais
pre´dit une valeur trop grande pour Uranus), et pre´voit en outre un rapport
He/H2 supe´rieur a` la valeur solaire, dans Uranus et Neptune, de 6 et 15 %
respectivement. La raison essentielle est que dans ce mode`le, les plane´toı¨des
sont suppose´s contenir les e´le´ments lourds sous leur forme non-re´duite ; au
contact de l’atmosphe`re, leur re´duction consomme de l’hydroge`ne, menant a`
un enrichissement apparent en he´lium.
Les e´carts a` la composition atmosphe´rique a` l’e´quilibre sont tout
spe´cialement inte´ressants. Les mole´cules telles que CO, PH3, GeH4 et AsH3
ont e´te´ de´tecte´es dans l’atmosphe`re de Jupiter et Saturne a` des abondances
beaucoup plus grandes que celles attendues a` l’e´quilibre thermochimique. La
pre´sence de ces mole´cules hors-e´quilibre est prise comme une preuve de la
convection. Du fait que les temps caracte´ristiques des phe´nome`nes convectifs
sont plus courts que les temps caracte´ristiques d’e´quilibre chimique dans
les couches profondes, ces mole´cules peuvent eˆtre extraites de l’inte´rieur de
Jupiter et transporte´es vers l’atmosphe`re visible. CO a e´te´ de´tecte´ sur Neptune
mais pas sur Uranus. Ces observations fournissent des informations sur la
relative vigueur de la convection dans l’atmosphe`re des plane`tes ge´antes.
Le rayonnement solaire incident peut aussi produire des espe`ces impor-
tantes en non-e´quilibre. De nombreux hydrocarbures produits par les proces-
sus photochimiques sont trouve´s dans les atmosphe`res des plane`tes joviennes
du Syste`me Solaire, incluant notamment C2H2 et C2H6, qui ne sont pas atten-
dus autrement que par photodissociation du me´thane. Ces mole´cules, pour-
tant relativement fragiles, sont pre´sentes en quantite´ appre´ciables parce que
le me´lange vertical dans la stratosphe`re, ou` ces mole´cules se forment, est
faible. Une riche varie´te´ de produits photochimiques sont attendus dans les
atmosphe`res des plane`tes extrasolaires, particulie`rement pour les plane`tes qui
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rec¸oivent un intense flux ultraviolet.
4.2 L’atmosphe`re des EGPs proches de leur e´toile
primaire
Compte tenu de la proximite´ des plane`tes ge´antes gravitant a` une distance
orbitale infe´rieure a` celle de Mercure, on peut se demander si ces plane`tes
(appele´es < Jupiter chauds >) ont pu retenir une atmosphe`re d’hydroge`ne.
La vitesse d’e´chappement thermique est de´finie comme la vitesse mini-
male que doit avoir le composant pour e´chapper a` l’attraction gravitationnelle
de la plane`te :
1
2
mv2 =
GmM
R
(4.1)
m est la masse de la particule (atome ou mole´cule) qui conduit directement a`
Ve =
q
2GM
R . En appliquant ce re´sultat a` 51 Peg b, on trouve Ve ' 60 km s
 1.
Selon la the´orie des gaz parfaits, toutes les particules ne se de´placeront
pas avec la meˆme e´nergie cine´tique caracte´ristique. En re´alite´, leur e´nergie
thermique est distribue´e autour de 32kT. La forme de cette distribution est une
distribution deMaxwell-Boltzmann. La fraction de particulesf, trouve´e dans
l’intervalle d’e´nergie [E,E+dE] est de´termine´e par :
 f / E1=2 exp

 
E
kT

dE (4.2)
On trouve que tre`s peu de mole´cules ont une e´nergie supe´rieure a` l’e´nergie de
libe´ration 12mV
2
e et on peut donc conclure que l’e´chappement est ne´gligeable
dans ces conditions.
La tempe´rature exosphe´rique est un diagnostic essentiel pour connaitre
l’e´vaporation de l’atmosphe`re qui entoure une plane`te. Dans ce cas, un
mode`le de la structure thermique externe est requis. L’exosphe`re est une
re´gion de l’atmosphe`re dans laquelle la probabilite´ de collision des particules
est extreˆmement faible. Le flux d’e´chappement commence a` croıˆtre de fac¸on
notable au-dessus de l’exobase au bas de l’exosphe`re. L’exobase est de´finie
comme le niveau atmosphe´rique ou` le libre parcours moyen des particules est
e´gal a` l’e´chelle de hauteur de pression H = dz=d ln P : l(rc) = 1=QN(rc) = H.
En premie`re approximation, l’exosphe`re a une e´chelle de hauteur constante.
Elle est situe´e a` un rayon rc du centre de la plane`te de´fini par :
Z
1
rc
N(r)Qdr  QN(rc)H = 1 (4.3)
ou` N(r) est la densite´ volumique des particules, Q la section efficace de colli-
sion, et H l’e´chelle de hauteur. Dans le cas de l’e´chappement de Jeans, ou` la
distribution de vitesse des particules est maxwellienne, la formule de Jeans
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donne le taux de particules qui s’e´chappent de l’atmosphe`re par e´vaporation
thermique a` partir de l’exobase :
FJeans(rc) =
N(rc)U
2pi1=2
e λ(λ+ 1) (4.4)
ou` U =
 
2kT
m
1=2
est la vitesse la plus probable de la distribution maxwel-
lienne, et λ est le rapport de l’e´nergie d’e´chappement a` la vitesse thermique la
plus probable des particules (λ = V2e =U
2). L’e´chappement est donc d’autant
plus important que λ est faible. Dans le cas de la plane`te 51 Peg b, avec
une tempe´rature exosphe´rique T = 1200 K par exemple, M = 1 MJ et
R = 1.2 RJ , on trouve : λ ' 150 pour des atomes d’hydroge`ne. On prend
pour hypothe`se que l’exosphe`re est quasi-isotherme. A titre indicatif, la
re´gion exosphe´rique de la Terre, ou` la tempe´rature est de l’ordre de 800 K,
est controˆle´ par l’oxyge`ne atomique. λ y vaut  240 et le flux des particules
quittant l’atmosphe`re n’est pas significatif dans le cadre de l’e´chappement de
Jeans. Ne´anmoins, λ e´tant directement proportionnel a` la masse de la plane´te
et inversement proportionnel a` la tempe´rature, on ne peut pas trancher
sur la fraction de l’atmosphe`re qui a e´te´ effectivement e´vapore´e depuis la
formation 51 Peg b. De plus, il est raisonnable de penser que, compte tenu
de la proximite´ de la plane`te 51 Peg b a` l’e´toile, la tempe´rature exosphe´rique
de la plane`te, inconnue, soit bien plus e´leve´e qu’une tempe´rature de 1200 K
prise pour le calcul pre´ce´dent.
Le processus de´crit ici ne s’applique qu’a` l’e´chappement thermique
mais il existe d’autres me´canismes qui peuvent entraıˆner la perte de ces
atomes/mole´cules dans l’espace. Notamment, les photons UV d’origine
stellaire peuvent transfe´rer une fraction de leur e´nergie en e´nergie cine´tique
utilise´e´ par les particules atmosphe´riques. Le chauffage induit par les
collisions de particules subatomiques du vent stellaire contribue aussi a`
l’e´chappement.
La perte des particules repre´senteraient 1 % de la masse de la plane`te sur
9 milliards d’anne´es, pe´riode pendant laquelle 51 Peg est sur la se´quence
principale (Guillot et al., 1996). Par conse´quent, 51 Peg b serait capable de
retenir facilement son atmosphe`re. Il s’agit toutefois d’un calcul d’ordre
de grandeur et il est envisageable que la perte de masse par e´chappement
thermique soit bien supe´rieure.
Les particules atmosphe´riques peuvent avoir e´te´ emporte´es par le vent
stellaire. Cette hypothe`se de´pend de la pre´sence d’un champ magne´tique in-
trinse`que a` la plane`te et de son intensite´. Pour ne citer que l’exemple du
Syste`me Solaire, on sait que le vent solaire est compose´ essentiellement de
protons et d’e´lectrons qui s’e´loignent du Soleil a` des vitesses significatives
( 400 km s 1 a` 1 UA). Dans le cas d’une plane`te ge´ante gazeuse posse´dant
une ionosphe`re, deux cas peuvent se pre´senter :
– si la plane`te posse`de un champ magne´tique suffisamment fort, elle peut
de´vier le flux de particules du vent stellaire autour d’elle. Ce champ in-
trinse´que doit eˆtre assez fort pour que la pression qu’il exerce sur les
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e´lectrons et les protons du vent stellaire supplante la pression dyna-
mique des particules du vent stellaire, ce qui se traduit par la condition :
B2
2µ0
 ρv2 (4.5)
ou` B est la densite´ de flux magne´tique du champ intrinse`que et µ0 est la
perme´abilite´ magne´tique du vide.
– si la plane`te ne posse`de pas de champmagne´tique intrinse`que, le champ
e´lectrique du vent solaire induira un courant dans la ionosphe`re duquel
re´sultera un champ magne´tique induit. Deux processus entrent alors en
compe´tition : (i) les ions du vent stellaire e´changent leurs charges posi-
tives avec les espe`ces neutres de l’atmosphe`re plane´taire, ce qui re´sulte
dans la capture de l’hydroge`ne par la plane`te ; (ii) le champ magne´tique
et e´lectrique du vent stellaire acce´le`re les ions atmosphe´riques (produits
par les photons ou le bombardement du vent solaire) dans la direction
du vent. A haute altitude, ces ions sont balaye´s par le vent, ce qui induit
une perte de gaz atmosphe´rique par la plane`te.
L’e´chappement de Jeans (e´chappement thermique) et le vent stellaire
ne sont pas les seuls processus physiques susceptibles de de´ple´ter l’at-
mosphe`re plane´taire de ses constituants. On peut citer aussi l’e´chappement
hydrodynamique. Aux hautes altitudes, en dessous de l’exosphe`re ou` le libre
parcours moyen des mole´cules ne repre´sente qu’une fraction de la hauteur
d’e´chelle de l’atmosphe`re, le flux des atomes H et He, et des mole´cules H2
peut entrainer avec lui des gaz plus lourds graˆce au mouvement ascendant
des gaz plus le´gers.
On peut de´finir un temps d’e´chappement caracte´ristique propre a` chaque
constituant atmosphe´rique. Ne´anmoins, c’est un sujet de´licat dans la mesure
ou` il ne´cessite une connaissance de la structure thermique de l’atmosphe`re de
la plane`te et des mouvements verticaux qui peuvent enrichir les couches at-
mosphe´riques supe´rieures.
Connaissant le taux d’e´chappement d’un constituant i ie ( en nbre de
part/cm2/s) et la densite´-colonne Ni du constituant, on peut de´finir un temps
d’e´chappement : te = N
i
=
i
e. Mais comme sugge´re´ pre´ce´demment, tout
de´pend des phe´nome`nes convectifs qui ont lieu dans l’atmosphe`re et qui
auraient pour effet de maintenir l’abondance absolue du constituant i. En
conse´quence, et pour que le travail de cette the`se ne soit pas vain, on suppose
que la plane`te a pu retenir son atmosphe`re.
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Chapitre 5
Aperc¸us des travaux existants
de mode´lisation
d’atmosphe`res des EGPs
Des travaux ont de´ja` e´te´ entrepris pour mode´liser l’atmosphe`re des
plane`tes extrasolaires ge´antes et/ou naines brunes. Parmi ceux-ci, on peut ci-
ter les travaux de Burrows et al. et de Seager & Sasselov. Leurs mode`les ont
donne´ lieu a` publications dans l’Astrophysical Journal. Nous passons ici en re-
vue les hypothe`ses et les ingre´dients de ces mode`les dont les re´sultats seront
compare´s le moment venu aux re´sultats de notre mode`le e´quilibre radiatif. Le
lecteur est bien entendu invite´ a` consulter les publications re´fe´rence´es de ces
deux e´quipes pour de plus amples de´tails.
5.1 Burrows et al.
Dans cette mode´lisation, les auteurs (Burrows et al., 1997) traitent de
manie`re similaire les plane`tes et les naines brunes, puisque les deux types
d’objet peuvent avoir une tempe´rature effective et une masse comparable. La
mode´lisation est effectue´e dans le cadre d’une the´orie ou` les objets sont non-
gris, de me´tallicite´ solaire. De plus, les objets du mode`le sont isole´s. Les ef-
fets de l’illumination stellaire ne sont donc pas conside´re´s. En revanche, le
chauffage de l’atmosphe`re du mode`le provient de la source d’e´nergie interne
de la plane`te/naine brune, dont la luminosite´ est de´duite de sa tempe´rature
effective et du rayon de la plane`te/naine brune. Bien que la formation des
naines brunes et des plane`tes soient diffe´rentes, leur structure thermique
est mode´lise´e non pas selon leur origine, mais selon leur masse, composi-
tion et leur aˆge. En effet, le mode de formation des naines brunes conduit
a` des me´tallicite´s probablement diffe´rentes de celles rencontre´es dans les
plane`tes, de meˆme qu’a` une pe´riode de rotation et des caracte´ristiques orbi-
tales diffe´rentes. Le coeur des plane`tes ge´antes est de plus suppose´ eˆtre com-
44 5 - Aperc¸us des travaux existants de mode´lisation d’atmosphe`res des EGPs
pose´ de glaces et de roches, structure potentiellement diffe´rente du coeur des
naines brunes dont les the´ories pre´disent qu’elles naissent comme des e´toiles,
par effondrement gravitationnel. La raison invoque´e pour traiter ces objets de
la meˆme manie`re est que c’est la masse, la composition (majoritairement de
l’hydroge`ne mole´culaire), et l’aˆge de ces objets, qui de´terminent leurs signa-
tures spectrales et leur e´volution.
Nous ne ferons pas mention ici in extenso de l’e´tude de l’e´volution de
ces astres, traite´e par Burrows et al.. Il s’agit d’un proble`me a` part entie`re
dont nous ne nous sommes pas pre´occupe´s dans le de´veloppement de
notre mode`le. L’aˆge de la plane`te n’entre pas en compte dans notre mode`le
d’e´quilibre radiatif. L’aˆge conditionne, entre autres, l’e´nergie interne et le
rayon de la plane`te/naine brune dans les the´ories d’e´volution.
Les calculs ont e´te´ produits pour la de´termination de la structure ther-
mique de l’atmosphe`re de ces objets substellaires, leurs spectres et aussi leur
e´volution, pour des tempe´ratures effectives de 100 a` 1300 K. La masse des ob-
jets retenus dans les simulations s’e´tend de 0.3 MJ (masse de Saturne) jusqu’a`
200 MJ.
Un mode`le ante´rieur conside´rait que les objets substellaires e´mettaient
comme des corps gris (Guillot et al., 1996; Saumon et al., 1996). Ce peut eˆtre
une approximation acceptable dans le domaine infrarouge lointain, mais qui
devient clairement fausse dans l’infrarouge et le visible aux tempe´ratures at-
tendues dans l’atmosphe`re des objets substellaires extrasolaires, a` cause de la
pre´sence des bandes d’absorption mole´culaires.
Les ingre´dients du mode`le sont les suivants :
– e´quation d’e´tat du me´lange me´tallique H/He et des espe`ces
mole´culaires
– code d’e´quilibre chimique et donne´es thermodynamiques pour le calcul
des fraction molaires
– diffusion et absorption par les espe`ces chimiques dominantes
– code d’atmosphe`re pour calculer les profils de tempe´rature et identifier
les zones radiatives et convectives.
– algorithme qui convertit la grille atmosphe´rique en conditions aux li-
mites par les calculs d’e´volution
– code de Henyey (code d’e´volution initialement de´veloppe´ pour l’e´tude
des inte´rieurs stellaires)
– code de transfert radiatif pour fournir le spectre e´mergent
Dans la pratique, le code d’atmosphe`re et le code de transfert sont couple´s.
Les effets des nuages (forme´s par les espe`ces susceptibles de pre´cipiter
dans les mode`les) sur la structure thermique et sur le spectre de l’at-
mosphe`re n’ont pas e´te´ inclus. Si une espe`ce a condense´, elle est laisse´e a` sa
pression de vapeur saturante. Autrement dit, les effets des nuages sur le trans-
fert de rayonnement dans l’atmosphe`re n’ont pas e´te´ conside´re´s. La conden-
sation de CH4, NH3, H2O, Fe et MgSiO3 a e´te´ incluse.
L’atmosphe`re du mode`le comprend 60 couches homoge`nes, planes et pa-
ralle`les. Les niveaux atmosphe´riques qui se´parent une couche d’une autre sont
se´pare´s quasi-logarithmiquement. La couche atmosphe´rique la plus profonde
est situe´e a` 300 bars, et le haut de l’atmosphe`re du mode`le a` 0.5 mbar.
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FIG. 5.1: Profils de tempe´rature atmosphe´rique pour des plane`tes ge´antes de gravite´
en surface fixe´e a` 2200 cm s 2, et de tempe´rature effective variable : Teff=1000, 900, 800,
700, 600, 500, 400, 300, 200 et 128 K. Le dernier cas correspond a` Jupiter (Burrows et al.,
1997). Les profils sont compare´s aux courbes d’e´quilibre thermochimique CO/CH4 et
N2/NH3, ainsi qu’aux courbes de condensation deNH3, H2O,MgSiO3 et Fe. Les points
en gras de´finissent la position de la photosphe`re, re´gion de l’atmosphe`re du mode`le
non-gris dans laquelle la tempe´rature locale T est e´gale a` Teff.
Le mode`le conside`re un domaine spectral qui s’e´tend de 0.87 µm a` 2.5 cm.
Un profil de tempe´rature initial est ajuste´ jusqu’a` ce que l’atmosphe`re soit en
e´quilibre radiatif, au moins a` chaque niveau de la re´gion radiative de l’at-
mosphe`re. Dans le cas ou` des couches pre´sentent un gradient de tempe´rature
exce´dant le gradient adiabatique, alors ce gradient est ramene´ a` la valeur adia-
batique et un nouveau profil de tempe´rature est calcule´.
La figure 5.1 pre´sente les profils de tempe´rature pour une plane`te avec
une gravite´ similaire a` celle de Jupiter. Les autres re´sultats se rapportent a` des
gravite´s plus proches de celles des naines brunes.
Les profils affichent une zone convective (en pointille´ sur le graphe) en-
dessous du niveau a`  50 mbar, ou` le gradient de tempe´rature devient e´gal
a` la valeur adiabatique. Les mode`les les plus chauds (Teff & 300 K) exhibent
une seconde zone radiative entre 1500 et 2000 K, selon le mode`le conside´re´
Pour une me´tallicite´ solaire, l’e´quilibre thermochimique impose que la
forme dominante du carbone en haut de l’atmosphe`re soit CH4 et non CO
(Fegley & Lodders, 1996), H2O pour l’oxyge`ne, et N2 ou NH3 pour l’azote, se-
lon Teff. L’hydroge`ne est principalement sous la forme H2. Les silicates et les
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FIG. 5.2: Flux spectral a` 10 pc, entre 1 et 10 µm, pour un objet aˆge´ de un milliard
d’anne´es, de masse de 1 a` 40 MJ. La position des bandes J, H, K et M ainsi que les
principales bandes mole´culaires qui composent le spectre, sont annote´es en haut des
courbes. La courbe du haut correspond a` l’objet le plus massif, la courbe du bas, au
moins massif (Burrows et al., 1997).
me´taux sont attendus a` des tempe´ratures e´leve´es et a` de grandes profondeurs
optiques. Notons que H2O et NH3 peuvent condenser pour des tempe´ratures
effectives infe´rieures a`  400 K et  200 K, respectivement.
Des spectres a` basse re´solution, entre 0.9 et 2500 µm, ont e´te´ produits.
Les spectres pre´sente´s ignorent les effets de d’opacite´ des nuages, et, comme
pre´cise´ auparavant, les effets du rayonnement stellaire incident sur l’at-
mosphe`re. Les calculs d’e´volution du mode`le permettent de connecter, la
tempe´rature effective, la gravite´, l’aˆge et la masse d’un objet. Une se´rie de
spectres est alors disponible et inte`gre ces quatre parame`tres. La pre´sence
ou l’absence de nuages affecte fortement l’albe´do des plane`tes et des naines
brunes.
Les spectres du flux rec¸u sur Terre de la figure 5.2, entre 1 et 10 µm,
couvrent un e´ventail d’objets substellaires situe´s a` 10 pc, de masse de 1 a` 40
MJ, mais d’aˆge fixe´ a` un milliard d’anne´es.
Bien que H2O de´finisse en grande partie le spectre, ce dernier est modifie´
en substance par CH4 et H2. Les motifs en absorption de CH4 vers 1.65, 2.2 et
3.3µm, sont bien visibles. La signature deNH3 a` 6µmdevient plus importante
en-dessous de 250 K. La signature de CH4 a` 7.7 µm apparait ici en absorption,
contrairement a` l’e´mission stratosphe´rique qu’on observe sur Jupiter.
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5.2 Seager & Sasselov
Ces travaux apportent une originalite´ par rapport a` ceux de Burrows et al.,
en cela` qu’ils inte`grent les effets du rayonnement de l’e´toile parente sur l’at-
mosphe`re plane´taire, mais de tiennent pas compte des effets d’une source
d’e´nergie provenant de l’inte´rieur plane´taire.
Cette e´tude s’inte´resse tout particulie`rement aux plane`tes proches de leur
e´toile parente, et donc fortement illumine´es par le rayonnement stellaire (Sea-
ger & Sasselov, 1998). La structure thermique est calcule´e pour un objet de
tempe´rature effective 1835 K (Fig. 5.3). Le profil de tempe´rature diffe`re sen-
siblement de celui d’un objet isole´ du type Burrows et al.. D’une part, la
tempe´rature atmosphe´rique est plus e´leve´e au-dessus du niveau a`  4105
dyn cm 2 que dans le cas de l’objet isole´, phe´nome`ne duˆ au chauffage par
l’e´nergie stellaire (externe). De plus, le gradient de tempe´rature au-dessus du
niveau a` 106 dyn cm 2 est plus faible dans le mode`le de Seager & Sasselov
que dans celui de Burrows et al..
Le spectre d’e´mission thermique et le spectre stellaire re´fle´chi ont e´te´
de´termine´s pour un cas particulier : la plane`te τ Bootis b avec Msin i = 3.87
MJ, orbitant a` 0.0462 UA d’une e´toile de tempe´rature effective Teff = 6600 K.
L’atmosphe`re de ce mode`le est traite´e par un code de´veloppe´ initialement
pour la mode´lisation de l’illumination des e´toiles binaires, proches l’une de
l’autre, et de tempe´rature effective 4500-8000 K. Le transfert de rayonnement
s’inscrit dans une atmosphe`re a` ge´ome´trie plan-paralle`le. Le code a e´te´ adapte´
pour des tempe´ratures beaucoup plus basses, en ce qui concerne le traitement
de l’e´quation d’e´tat et le calcul des opacite´s.
Dans ce mode`le, la valeur de l’albe´do a priori n’est pas requise, puisque le
transfert du rayonnement incident est traite´ dans l’atmosphe`re a` travers les
processus de´pendant de la fre´quence que sont l’absorption, l’e´mission et la
diffusion.
H2O est l’absorbant dominant dans l’infrarouge. TiO est pre´sent partout
dans l’atmosphe`re des mode`les et sa condensation n’est pas prise en compte.
Cependant, TiO n’apparait pas dans les spectres a` cause de la diffusion par les
poussie`res de silicates mais son opacite´ contribue a` la structure thermique. Les
opacite´s de H2-H2 et H2-He induites par collision sont aussi incluses, ainsi que
la diffusion Rayleigh par H2 et He. L’opacite´ de CH4 est aussi calcule´, d’apre`s
les donne´es de la base GEISA.
Dans la litte´rature, les tempe´ratures effectives Teff des plane`tes en < orbite
rapproche´e> sont prises e´gales a` la tempe´rature d’e´quilibre Teq de la plane`te a`
une distance D donne´e de l’e´toile centrale, et pour un albe´do A donne´ (Guillot
et al., 1996) :
Teq = T?(R?=2D)
1=2
[ f (1  A)℄1=4 (5.1)
avec T
?
tempe´rature de l’e´toile, R
?
rayon de l’e´toile, et f coefficient e´gal a` 1 si
la chaleur est re´partie uniforme´ment sur la plane`te, e´gal a` 2 si seule la partie
e´claire´e rayonne l’e´nergie absorbe´e. Cette estimation de Teff est en re´alite´ une
approximation, puisque , durant l’e´volution d’une plane`te illumine´e par une
e´toile parente ou bien pour les objets tre`s massifs a` faible distance orbitale,
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Teff > Teq a` cause du flux interne de la plane`te/naine brune. De meilleures es-
timations de la tempe´rature effective doivent eˆtre donne´es par le traitement ri-
goureux de l’atmosphe`re de l’objet et par desmode`les de l’inte´rieur plane´taire.
Les proprie´te´s absorbantes et diffusantes de la poussie`re affectent forte-
ment l’atmosphe`re des EGPs. Il devrait en re´sulter alors un rayonnement
re´fle´chi plus ou moins intense dans le visible et le proche infrarouge selon
la localisation de cette poussie`re dans l’atmosphe`re. De plus, la poussie`re est
susceptible de pie´ger d’autres e´le´ments constituant les mole´cules absorbantes
de l’atmosphe`re, re´duisant ainsi localement l’opacite´ de cesmole´cules et donc,
alte´rant le profil de tempe´rature. La figure 5.4 montre l’effet de la poussie`re
(ici sous forme de silicate MgSiO3 qui suit la courbe de condensation ) sur le
spectre re´fle´chi de τ Boo B : on y voit notamment l’augmentation du flux entre
 4000 et  8000 A˚, et aussi la re´flexion de certaines signatures spectrales de
l’e´toile τ Boo A par l’atmosphe`re plane´taire, comme la raie Hβ a` 4860 A˚ ou le
doublet Ca II a` 3932 A˚. Globalement, bien que la quantite´ de silicate forme´e
soit suffisante pour modifier le spectre en re´flexion, elle n’est pas suffisante
pour diminuer ni l’opacite´ de H2O ni celle de TiO.
Plus ge´ne´ralement, le spectre montre que les motifs d’absorption stellaires
sont re´fle´chis par l’atmosphe`re de la plane`te dans la re´gion UV proche, car il
s’agit de la re´gion spectrale ou` la diffusionRayleigh deH2 domine devant l’ab-
sorption. La remonte´e du flux en-dessous de 4220 A˚ est due a` la de´pendance
en λ 4 de la diffusion Rayleigh.
Une des conclusions de ce travail est que le flux de l’EGP e´claire´e par une
e´toile parente est plus intense, dans les re´gions spectrales ou` la diffusion a lieu,
que celui d’un objet isole´. L’effet est d’autant plus marque´ que la diffe´rence de
tempe´rature entre le/la compagnon plane´taire/naine brune et l’e´toile centrale
est grande.
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FIG. 5.3: Profils de tempe´rature d’un objet substellaire a` Teff = 1835 K pour diffe´rents
mode`les : en trait plein, pour un transfert radiatif de´taille´ (Seager & Sasselov, 1998), en
pointille´, avec la condition aux limites Teq en haut de l’atmosphe`re, en tiret, pour une
naine brune isole´e.
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FIG. 5.4: Spectre de re´flexion stellaire et spectre thermique, a` basse re´solution, calcule´s
pour τ Boo. Le spectre du haut est celui de l’e´toile τ Boo A. La courbe du bas, en trait
fin, correspond au cas ou` la poussie`re de silicate est incluse. La courbe en bas, en trait
plus e´pais, illustre le cas sans poussie`re. La courbe en tiret correspond a` un corps noir
de tempe´rature 1580 K.
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Chapitre 6
Hypothe`se sur l’e´toile et la
plane`te
Dans cette e´tude nous n’envisageons la pre´sence que d’une plane`te ge´ante
gravitant autour de l’e´toile. L’objet plane´taire est suppose´ en orbite parfaite-
ment circulaire. Comme nous nous inte´ressons a` la de´termination du profil
thermique moyen de l’atmosphe`re, les effets saisonniers duˆs a` l’inclinaison du
plan e´quatorial de la plane`te par rapport au plan orbital de la plane`te ne sont
pas conside´re´s. Bien que certaines des plane`tes du tableau 3.1 posse`dent des
excentricite´s variables, nous ne tenons pas compte de ce parame`tre, qui peut
contribuer avec l’inclinaison du plan de rotation par rapport au plan orbital,
aux variations saisonnie`res de la structure thermique.
Il est vraisemblable que la plane`te soit en phase avec l’e´toile, ce qui veut
dire que pour une re´volution comple`te, la plane`te pre´sente toujours la meˆme
face a` son e´toile, comme c’est le cas pour la Lune autour de la Terre. On sup-
pose alors que l’e´nergie stellaire incidente sur la plane`te, stationnaire, est re-
distribue´e sur toute la plane`te, coˆte´ sombre compris, par des processus at-
mosphe´riques dynamiques tels que les vents zonaux.
D’un point de vue e´nerge´tique, on suppose que la plane`te ne posse`de pas
de source d’e´nergie interne, ou tout au moins qu’elle est ne´gligeable devant
le chauffage stellaire. On suppose que le flux d’e´nergie incident d’origine stel-
laire pre´domine devant le flux d’e´nergie intrinse`que de la plane`te, si bien que
la structure thermique de l’atmosphe`re est due au chauffage stellaire et au re-
froidissement de l’atmosphe`re a` travers les bandes d’absorption des espe`ces
mole´culaires. Cette hypothe`se peut eˆtre justifie´e si la plane`te orbite pre`s de
l’e´toile, mais peut ne plus l’eˆtre si la distance orbitale augmente. Ne´anmoins,
les travaux de Guillot et al. (1996) indiquent le l’intensite´ du flux d’e´nergie
interne est relativement faible par rapport au flux stellaire apre`s 8 milliards
d’anne´es.
Dans le Syste`me Solaire, la plane`te dont la source interne est la plus intense est
Jupiter. Celle-ci est du meˆme ordre que l’e´nergie solaire qu’absorbe la plane`te
a` 5 UA. Pour une plane`te comme 51 Peg b, orbitant 100 fois plus pre`s de son
e´toile, un tel flux est ne´gligeable devant le flux stellaire incident. Si on peut
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raisonnablement conside´rer qu’apre`s 8 Ga, la luminosite´ de 51 Peg b est sem-
blable a` celle mesure´e dans Jupiter ( 5  1024 erg s 1), alors le rapport de
l’e´nergie interne de la plane`te a` l’e´nergie stellaire incidente serait de l’ordre de
1/10000.
Les effets de mare´es de l’e´toile primaire sur la plane`te sont aussi ne´glige´s. Le
mouvement de matie`re exerce´ par les forces de mare´e sur l’ensemble de la
plane`te et qui est dominant dans l’axe e´toile-plane`te dissipe de l’e´nergie de
nature gravitationnelle, qui contribue a` l’e´nergie intrinse`que de la plane`te.
Les mode`les ont e´te´ calcule´s pour une plane`te de 1 rayon jovien (RJ) et de
1 masse jovienne (MJ). Cependant, des simulations ont aussi e´te´ faites pour 51
Peg b avec les masses 0.5 MJ et 2 MJ.
L’e´toile au centre du syste`me est de type solaire pour toutes les plane`tes
mode´lise´es dans le cadre de ce travail. Sa masse est de 1 M

, son rayon de
1.2 R

, et sa tempe´rature effective d’environ 5770 K. Ce sont en re´alite´ les
valeurs caracte´ristiques de 51 Peg A. Nous supposons le spectre de l’e´toile
similaire a` celui du Soleil. Le flux stellaire a e´te´ alors calcule´ d’apre`s les valeurs
de la tempe´rature de brillance du disque solaire en fonction de la longueur
d’onde, donne´es dans Pierce & Allen (1997). Cette approche est plus re´aliste
que conside´rer un spectre de corps noir a` 5770 K, bien que nous ne tenions
pas compte de la structure fine du spectre qui compte de nombreuses raies
atomiques.
Chapitre 7
Les bases du mode`le
Lamode´lisation de l’atmosphe`re plane´taire ne´cessite trois e´le´ments, essen-
tiellement :
– la composition chimique a priori
– un mode`le d’atmosphe`re
– un code de transfert radiatif
L’atmosphe`re du mode`le est limite´e en bas par un nuage optiquement
e´pais dont on de´finira la nature chimique et les proprie´te´s optiques. Au-dessus
de ce nuage, l’atmosphe`re est suppose´e purement gazeuse et non pollue´e par
de la poussie`re. L’inclusion de la poussie`re aurait une influence certaine sur
la diffusion et l’absorption du rayonnement stellaire incident, de meˆme que
sur le flux thermique e´mergent dans l’infrarouge lointain. Ceci impose donc
comme seule source de diffusion la diffusion Rayleigh par le gaz. Quant a`
l’absorption, elle est assure´e par les bandes spectrales des espe`ces gazeuses,
et varie fortement avec le niveau de pression conside´re´. La composition chi-
mique de cette re´gion sera discute´e, avec pour base des conside´rations sur les
abondances e´le´mentaires dans la ne´buleuse solaire primitive.
7.1 composition chimique de l’atmosphe`re gazeuse
Le chauffage stellaire et l’e´mission thermique sont fortement de´pendants
de la composition chimique de l’atmosphe`re, pour laquelle les opacite´s sont
calcule´es.
En l’absence d’information sur le mode de formation de la plane`te, les
abondances e´lementaires de l’atmosphe`re de l’exoplane`te sont conside´re´es
comme solaires. L’atmosphe`re conserve en nombre relatif les e´le´ments
pre´sents dans la ne´buleuse stellaire. Les travaux de Anders & Grevesse (1989)
constituent une re´fe´rence fiable en ce qui concerne l’abondance des e´le´ments
dans le Syste`me Solaire. Cette compilation rassemble les donne´es acquises a`
la fois des me´te´orites, de la photosphe`re, de la couronne et du vent solaire.
Cette re´fe´rence est couramment utilise´e, notamment dans la mode´lisation
des plane`tes extrasolaires et des objets substellaires en ge´ne´ral. Ce sont donc
ces valeurs d’abondance qui vont servir a` dresser la composition chimique
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Ele´ment Abondance (atomes/106 Si)
1H 2.79 1010
2He 2.72 109
6C 1.01 107
7N 3.13 106
8O 2.37 107
12Mg 1.07 106
14Si 106
16S 5.16 105
26Fe 9 105
TAB. 7.1: Abondance des e´le´ments classe´s par Z croissant, en nombre d’atomes pour
106 atomes de Si. Les valeurs sont celles de Anders & Grevesse (1989).
de l’atmosphe`re des objets mode´lise´e dans le cadre de ce travail. La table
7.1 re´pertorie les nucle´ides, par Z croissant, dont l’abondance solaire est
supe´rieure ou e´gale a` 0.5 fois celle du silicium (Si). Ce crite`re fixe une limite
supe´rieure sur le nombre sources d’opacite´ en phase gazeuse a` prendre en
compte dans le mode`le. Cette liste comprend, plus pre´cise´ment, d’une part
les atomes constitutifs des espe`ces mole´culaires attendues dans l’atmosphe`re,
et d’autre part les e´le´ments re´fractaires susceptibles de se combiner pour
condenser potentiellement sous une forme mole´culaire plus complexe dans
l’atmosphe`re. Ces valeurs incluent aussi l’abondance des isotopes naturels de
chacun des e´le´ments. Elles sont donne´es pour 106 atomes de silicium.
Dans le Syste`me Solaire, des mesures ont montre´ que les abondances de
certains e´le´ments dans l’atmosphe`re de Jupiter ne sont pas solaires. Ceci est
duˆ en partie aux me´canismes de formation de la plane`te. Les phe´nome`nes
dynamiques atmosphe´riques peuvent eˆtre aussi responsables des e´carts aux
fractions molaires repre´sentatives de la ne´buleuse solaire.
Les espe`ces mole´culaires les plus abondantes attendues dans l’atmosphe`re
sont rassemble´es dans la Table 7.2. Parmi toutes ces mole´cules, certaines ne
sont pas retenues, soit parce quelles sont spectroscopiquement inactives, soit
parce quelles ne posse`dent pas de bandes d’absorption suffisamment fortes
pour jouer un roˆle de´terminant dans le budget radiatif.
Plus pre´cise´ment, l’hydroge`ne se trouve sous la forme d’abord de H2, puis
de H2O, H2S et CH4. Le carbone se partage entre les constituants mole´culaires
CO et CH4. Selon le crite`re retenu pour le choix des mole´cules constituant
l’atmosphe`re, l’oxyge`ne se trouve sous la forme de CO et H2O. En estimant
l’abondance de chacun de ces espe`ces mole´culaires, nous justifierons plus loin
pourquoi nous ne´gligeons la pre´sence de CO2 dans l’atmosphe`re. Le soufre
enfin est principalement pre´sent sous forme de H2S (de´tecte´ par Galileo). Le
sulfure d’hydroge`ne H2S pre´sente des bandes intenses (2ν2, ν1 et ν3) autour
de 2500 cm 1 et pourrait a priori contribuer a` l’absorption dans l’infrarouge
(Fig. 7.1).
L’intensite´ de ces trois bandes s’e´value a` Stot = 3.6  10
 20 cm mole´c 1
a` 296 K (Lechuga-Fossat et al., 1984) sur une largeur σ = 500 cm 1(Bykov
et al., 1994). De`s lors l’absorption moyenne sur cette largeur est Stot=σ '
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FIG. 7.1: Spectre d’absorption de H2S dans l’infrarouge (Bykov et al., 1994).
7 10 23 cm2 mole´c 1. Bien que cette valeur soit comparable a` celle fournie
par la vapeur d’eau dans cette re´gion spectrale (voir Fig. 11.2) , H2S est environ
50 fois moins abondant que l’eau pour une composition solaire et peut donc
eˆtre ne´glige´. H2S a donc e´te´ exclue des calculs d’opacite´ du mode`le.
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Mole´cule Rapport Source des donne´es spectrales γ0 (cm
 1 atm 1) n
d’abondance
H2 0.85 Borysow et al. (1989)
Borysow & Frommhold (1989, 1990)
Zheng & Borysow (1995)
He 0.15 Borysow et al. (1989)
Borysow & Frommhold (1989)
H2O (1) Partridge & Schwenke (1997) 0.080 0.85
CO (1) ce travail 0.060 0.70
CH4 (1) TDS (Tyuterev et al., 1994) 0.071 0.55
Fink et al. (1977)
Strong et al. (1993)
N2 (2) (3)
NH3 (2) 0.075 0.73
H2S 3.610
 5 (3)
PH3 6.210
 7 GEISA (Jacquinet-Husson et al., 1998) 0.093 0.73
(1) de´termine´ a` partir de l’e´quilibre chimique entre CO, CH4 et H2O avec H2O+ CO = 1.42 10
 3 et CH4 + CO = 6.03 10
 4
(2) de´termine´ a` partir de l’e´quilibre chimique entre N2 et NH3 avec 2N2 + NH3 = 1.88 10
 4
(3) pas de calcul raie-par-raie
TAB. 7.2: Composition atmosphe´rique et donne´es mole´culaires.
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La composition atmosphe´rique est domine´e par les mole´cules H2 et par
les atomes He. Les fractions respectives des deux composants sont respective-
ment 0.85 et 0.15. Les composants mineurs sont les mole´cules plus complexes,
structure´es autour du carbone, de l’oxyge`ne et de l’azote. L’oxyge`ne est es-
sentiellement sous la forme H2O et CO, le carbone sous la forme CO et CH4,
l’azote se pre´sente soit sous la forme N2, soit sous la forme d’ammoniac NH3.
La pre´dominance de l’une ou l’autre de ces espe`ces chimiques est controˆle´e
par l’e´quilibre thermochimique.
Les re´actions d’e´quilibre thermochimiques mettant en jeu les composants
mole´culaires mineurs sont les suivantes :
CO+ 3H2 () H2O+ CH4 (7.1)
N2 + 3H2 () 2NH3 (7.2)
De plus, la conservation des e´le´ments s’e´crit :
qH2O + qCO = qO (7.3)
qCH4 + qCO = qC (7.4)
qNH3 + 2qN2 = qN (7.5)
En tant que mole´cule homonucle´aire, N2 ne posse`de pas de transitions
roto-vibrationnelles (rotationnelles-vibrationnelles) et ne ne´cessite pas d’eˆtre
inclue dans le mode`le. Si elle e´tait suffisamment abondante a` haute pression,
les collisions avec H2 et He notamment pourraient donner lieu a` l’apparition
d’unmoment dipolaire induit qui pourrait absorber le rayonnement dans l’in-
frarouge lointain. L’azote e´tant partage´ entre N2 et NH3 selon la re´action 7.2,
le calcul a` l’e´quilibre thermochimique montre que N2 pre´domine devant NH3
pour des Jupiter chauds de tempe´rature effective 1300 K. Meˆme aux faibles
tempe´ratures dans la troposphe`re supe´rieure, l’abondance attendue de NH3
est trop faible pour alte´rer substantiellement, si ce n’est le spectre , en tout cas
le profil de tempe´rature de la plane`te.
Ne´anmoins, dans certaines bandes spectrales, l’ammoniac est un traceur des
niveaux profonds et chauds de l’atmosphe`re des plane`tes ge´antes de notre
syste`me. L’ammoniac est le quatrie`me constituant atmosphe´rique le plus
abondant des atmosphe`res observables de Jupiter et Saturne, apre`s l’hy-
droge`ne, l’he´lium et le me´thane. Son rapport d’abondance est atteste´ par la
pre´sence de nombreux motifs spectraux en absorption dans les spectres in-
frarouges de ces plane`tes. Notamment dans la re´gion a` 4 µm, l’absorption
de l’ammoniac qui y est observe´, provient d’abord de la bande du syste`me
3ν2/ν2 + ν4 de NH3. Cette re´gion est particulie`rement inte´ressante dans Ju-
piter et Saturne puisque c’est une re´gion spectrale de transparence relative,
ou` l’absorption par les nuages est faible, et qui permet ainsi de sonder les
niveaux profonds de ces plane`tes. Dans l’atmosphe`re des Jupiter chauds au
contraire, le domaine de tempe´rature attendu devrait empeˆcher la pre´sence de
NH3 en abondance significative, et a` l’absence de signatures dans les spectres
e´mergents.
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L’atmosphe`re du mode`le est donc compose´e des gaz majeurs : hydroge`ne
et he´lium, et des gazmineurs : H2O, CO, CH4 et NH3. Bien que CH4 soit inclus
dans le mode`le, on peut noter que la tempe´rature attendue (Teff ' 1200 K)
dans l’atmosphe`re des plane`tes orbitant tre`s pre`s de l’e´toile centrale (comme
51 Peg b) devrait favoriser CO par rapport a` CH4, d’apre`s la re´action 7.1.
Munis de cela et d’un profil de tempe´rature T(P), les fractions molaires
des composants chimiques peuvent eˆtre calcule´s dans toutes les couches de
l’atmosphe`re du mode`le dans l’hypothe`se d’e´quilibre thermochimique.
7.2 Nature des nuages au bas de l’atmosphe`re
7.2.1 Ge´ne´ralite´s
La formation nuageuse est un proble`me complexe de la physique at-
mosphe´rique. Mais il est tre`s important d’identifier les processus physico-
chimiques qui conduisent a` la formation des nuages dans l’atmosphe`re. En
effet, les nuages influent sur la structure thermique de l’atmosphe`re ainsi que
sur l’albe´do de la plane`te, en atte´nuant ou en augmentant le flux stellaire
re´fle´chi. On comprend aise´ment qu’un nuage tre`s refle´chissant en haut de l’at-
mosphe`re re´fle´chit plus de lumie`re qu’un nuage ayant les meˆmes proprie´te´s
optiques mais situe´ plus en profondeur. Dans l’infrarouge particulie`rement, le
rayonnement stellaire incident qui pe´ne`tre une atmosphe`re non contamine´e
par de la poussie`re ou par des couches nuageuses est absorbe´e avant d’eˆtre
re´fle´chie par un nuage en profondeur.
Lorsque l’e´quilibre thermochimique est satisfait, la condensation des
e´le´ments re´fractaires, en phase solide ou liquide, varie beaucoup plus vite en
fonction de la tempe´rature qu’en fonction de la pression puisque la constante
de re´action varie comme e H=T (H est l’enthalpie de formation) et comme
une puissance α de la pression, Pα. Il est donc naturel de pre´ciser la re´gion
de formation des condensats en terme de tempe´rature plutoˆt qu’en terme de
pression.
Dans la troposphe`re, la tempe´rature de´croit avec l’altitude. Diffe´rents
e´le´ments re´fractaires peuvent alors condenser successivement. Ti, Al, Zr et
V condensent entre 2000 et 2500 K. Plus haut, donc a` des tempe´ratures plus
faibles apparaissent les condensats de fer Fe, de silicium Si et magne´sium
Mg. Fe et les silicates de magne´sium condensent au-dessus de 1500 K aux
pressions conside´re´es ( 1 bar). Parmi ces e´le´ments lourds, le nuage de fer
est le plus profond. Au-dessus, on trouve les nuages de silicate : la forste´rite
Mg2SiO4 et l’enstatite MgSiO3. Finalement, le Si restant apre`s la formation
de ces nuages peut condenser en quartz SiO2. En ce qui concerne les Jupi-
ter chauds, la tempe´rature attendue dans la troposphe`re ne descend pas au-
dessous de 500 K ; par conse´quent, les espe`ces gazeuses mineures, eau et am-
moniac en particulier, pour lesquels les points de condensation sont infe´rieurs
a` 300 et 200K respectivement, ne condensent pas dans l’atmosphe`re. Ceci n’est
pas le cas dans les plane`tes ge´antes du Syste`me Solaire, plus froides.
Dans notre mode`le, une unique couche nuageuse optiquement e´paisse
couvre la plane`te entie`re. Le nuage est caracte´rise´ par une seule taille de parti-
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cule. Bien qu’il existe sans nul doute une distribution de la taille des particules
(Burrows et al., 1997), elle est comple`tement inconnue a` ce jour en l’absence de
donne´es pre´cises des processus microphysiques qui gouvernent la structure
nuageuse dans l’atmosphe`re de ces objets.
Le nuage posse`de une re´flectivite´ variable avec la longueur d’onde, que
l’on calcule a` partir des proprie´te´s optiques du mate´riau et de la taille de par-
ticule. Il constitue la limite infe´rieure de notre mode`le. Les processus d’ab-
sorption et de diffusion a` l’inte´rieur de ce nuage ne sont pas e´tudie´s ici.
7.2.2 Re´actions de condensation
La formation du nuage de fer ou de silicates est susceptible de se produire
en suivant les re´actions nettes :
Fe
(g) () Fe(s,l) (7.6)
2Mg+ SiO+ 3H2O () Mg2SiO4(s)+ 3H2 (7.7)
Mg+ SiO+ 2H2O () MgSiO3(s)+ 2H2 (7.8)
SiO+ H2O () SiO2(s)+ 2H2 (7.9)
Les indices g,s et l indiquent respectivement la phase vapeur, solide et liquide.
En conside´rant des abondances e´le´mentaires solaires , les niveaux de
tempe´rature de condensation sont 1950 K pour Fe, 1800 K pour Mg2SiO4, 1750
K pour MgSiO3 et 1650 K pour SiO2. Dans ces re´actions, la plupart du SiO est
consomme´ pour former les nuages de Mg2SiO4 et MgSiO3. La partie de SiO
restant permet alors la formation d’un nuage de SiO2 tre`s pre`s du niveau de
condensation de MgSiO3. Nous n’avons pas inclus le nuage de quartz dans
notre mode`le a` cause de l’absence de bonnes donne´es spectroscopiques dans
le visible et proche-infrarouge. Les courbes de condensation de Fe, Mg2SiO4 et
MgSiO3 pour une abondance solaire e´le´mentaire sont visibles sur la figure 7.2.
Les donne´es thermochimiques, notamment l’entropie et l’enthalpie de for-
mation, implique´es dans le calcul des niveaux de condensation des nuages,
sont tire´es des JANAF thermochemical tables (Chase et al., 1985).
Les profils d’e´quilibre de condensation des espe`ces retenues dans le
mode`le se calculent en utilisant la loi d’action de masse. L’illustration de la
me´thode est applique´e a` la re´action 7.8, par exemple.
A une tempe´rature T, l’e´nergie libre de formation de la re´action s’e´crit :
GÆf (T) = H
Æ
f (T)  TS
Æ
f (T) (7.10)
ou` HÆf et S
Æ
f sont, respectivement, l’enthalpie libre et l’entropie libre de for-
mation de la re´action. A l’e´quilibre, on a : GÆf (T) =  RT lnKp ou` Kp est la
constante de re´action. Kp s’exprime en fonction des pressions partielles pi des
constituants i ou en fonction de leur abondance respective qi et de la pression
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FIG. 7.2: Courbes de condensation des compose´s condensables retenus dans lemode`le.
On a donne´ aussi les courbes de condensation de l’eau et de l’ammoniac, pour compa-
raison.
totale P :
Kp =
p2H2
pMgpSiOp
2
H2O
(7.11a)
=
q2H2
qMgqSiOq
2
H2O
1
P2
(7.11b)
En combinant 7.10 et 7.11b, on obtient donc le profil de condensation T(P)
de MgSiO3 en re´solvant (par ite´rations successives) :
Tc =
GÆf (Tc)
R
1
ln

qMgqSiOq2H2O
q2H2
P2
 (7.12)
Ajoutons quelques commentaires concernant le fer et les silicates
re´fractaires. Le fer en phase vapeur condense sous forme me´tallique (solide)
jusqu’a` 1800 K. Ensuite il devient liquide. D’autre part, Le fer me´tallique peut
eˆtre oxyde´ par la vapeur d’eau a` basse tempe´rature selon la re´action :
Fe
(s)+ H2O() FeO(s)+ H2 (7.13)
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Mais la condensation de FeO (wuestite) n’est pas susceptible de se produire
au-dela` de 400 K pour des abondances e´le´mentaires solaires. Pour des Jupi-
ter chauds, on peut judicieusement supposer que la wuenstite ne peut pas
constituer un nuage dense au bas de l’atmosphe`re en tant que limite physique
infe´rieure du mode`le. Les condensats de MgSiO3 et Mg2SiO4 sont reconnus
pour eˆtre les formes de re´fractaires de magne´sium et silicium les plus impor-
tants. De plus, les calculs montrent qu’ils restent pre´sents a` basse tempe´rature
sans transformation chimique.
Les raisons sus-cite´es expliquent que l’on retienne ces composants pour
mode´liser la couche nuageuse homoge`ne au bas de l’atmosphe`re.
7.3 Synoptique du mode`le
Le sche´ma du mode`le d’atmosphe`re est repre´sente´ dans la figure 7.3.
Les couches atmosphe´riques sont chauffe´es par le rayonnement stellaire inci-
dent, graˆce aux transitions rotationnelles-vibrationnelles des constituants en
phase gazeuse, et aussi par l’interme´diaire de l’absorption induite par colli-
sions (CIA) de H2-He et H2-H2. Ce rayonnement est diffuse´ par le gaz par
diffusion Rayleigh, qui constitue la seule source de diffusion du mode`le, en
l’absence de particules solides diffusantes comme la poussie`re. Une partie du
flux incident est alors re´fle´chi par le nuage opaque au bas de l’atmosphe`re, de
re´flectance variable. L’e´nergie absorbe´e est distribue´e uniforme´ment sur toute
la plane`te, dont l’atmosphe`re est suppose´e subir des mouvement dynamiques
verticaux et horizontaux.
L’atmosphe`re rayonne ensuite son e´nergie vers l’espace, dans l’hypothe`se de
l’e´quilibre thermodynamique local (ETL).
La structure thermique re´sulte donc de l’e´quilibre, dans chaque couche
atmosphe´rique, entre le chauffage par le flux stellaire incident, et le refroidis-
sement de l’atmosphe`re elle-meˆme.
Le transfert du rayonnement duˆ a` l’e´toile et duˆ au refroidissement at-
mosphe´rique est de´veloppe´ dans le chapitre suivant.
On s’inte´ressera aussi au flux thermique e´mergent de la plane`te, ainsi
qu’au flux re´fle´chi, dont une partie contient la fraction du flux non absorbe´e
par les gaz atmosphe´riques et diffuse´e par processus Rayleigh. La limite
supe´rieure du mode`le ne correspond pas exactement au niveau d’opacite´
0, malgre´ les faibles pressions de cette re´gion. Quelques couches tampons
ont e´te´ introduites pour simuler l’interface entre l’atmosphe`re et le milieu
plane´taire/interstellaire.
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Chapitre 8
Transfert radiatif : calcul des
opacite´s
Pour de´terminer le profil de tempe´rature sur la grille de pression, le cal-
cul du flux total alge´brique dans l’atmosphe`re est requis. Ce flux peut se
de´coupler en deux contributions : le flux stellaire rec¸u par la plane`te, donnant
le chauffage atmosphe´rique, et le flux thermique responsable du refroidisse-
ment. Ainsi F = FIR   F?. Nous supposons que l’atmosphe`re est en e´quilibre
radiatif. La condition imme´diate qui doit eˆtre ve´rifie´e a` chaque niveau de pres-
sion p est :
dF
dp
(p) =
d(FIR  F?)
dp
(p) = 0 (8.1)
ou` FIR est le flux thermique infrarouge net “montant” (des couches profondes
aux couches externes du mode`le), e´mis par l’atmosphe`re et F
?
est le flux
stellaire net “descendant”. Comme pre´cise´ au chapitre pre´ce´dent, la source
d’e´nergie interne est suppose´e beaucoup plus faible pour les Jupiter chauds
que le chauffage externe. Comme la contribution du flux est inte´gre´e sur les
angles azimuthal et zenithal, la re´solution de l’e´quation de transfert est re´duite
a` un proble`me a` une dimension.
Le flux net Fν =
R
4pi Iν cosθd
 est calcule´ en re´solvant l’e´quation ge´ne´rale
de transfert radiatif
dIν =  Iν(τν)

1 
Sν
Iν

dτν
cosθ
(8.2)
ou` Iν est la radiance spectrale au nombre d’onde ν, τν la profondeur optique,
Sν la fonction source (e´gale a` la fonction de Planck en l’absence de diffusion)
et θ l’angle ze´nithal.
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8.1 Chauffage de la plane`te
Nous avons vu pre´ce´demment que le spectre stellaire conside´re´ ici est
le spectre solaire. L’absorption du flux stellaire par l’atmosphe`re plane´taire
est calcule´ entre 1700 et 25000 cm 1. La re´gion spectrale en-dessous de 1700
cm 1 ne repre´sente que 0.3 % de l’e´nergie totale. Elle est donc ne´glige´e. Au-
dela` de 25000 cm 1, la fraction de l’e´nergie totale est de 9 %. Dans le mode`le,
on suppose que les photons d’origine stellaire sont re´fle´chis par diffusion Ray-
leigh et non absorbe´s dans l’atmosphe`re, et par conse´quent ne participent pas
au bilan radiatif de l’atmosphe`re. Ce point est discute´ plus en de´tail dans la
section 13.2.
On suppose que la contribution stellaire au chauffage atmosphe´rique
est redistribue´e horizontalement “sur” la plane`te dans son inte´gralite´. Nous
avons utilise´ une ge´ome´trie plan-paralle`le, fournissant la syme´trie cylindrique
pour la re´solution de l’e´quation de transfert. Ce travail se concentrant sur la
structure thermiquemoyenne de l’atmosphe`re, le flux stellaire stationnaire rec¸u
par la plane`te sur la face e´claire´e est moyenne´ sur le temps et l’espace. Le flux
stellaire incident en haut de l’atmosphe`re devient :
F
?
(σ) =
1
4
pi I
?
(σ)

R
?
d
2
(8.3)
σ est le nombre d’onde, Iσ l’intensite´ spectrale e´mise par l’e´toile, R? le rayon
de l’e´toile et d la distance e´toile-plane`te.
Le facteur 1/4 provenant de la moyenne de´crite plus haut. Le flux stel-
laire incident illumine la plane`te selon une section e´quivalente e´gale a` piR2p,
ou` Rp est le rayon de la plane`te. L’e´nergie est alors redistribue´e sur la surface
plane´taire 4piR2p. Le rapport des deux termes donne 1/4.
L’atmosphe`re est suppose´e ne pas contenir de particules diffusantes au-
dessus du nuage, si bien qu’on conside`re seulement la diffusion Rayleigh,
exerce´e principalement par H2 et He. La contribution e´le´mentaire τRay a` l’opa-
cite´ inhe´rente a` la diffusion Rayleigh peut s’e´crire (voir Annexe I) :
dτRay =
2.76 109
g
dP
µ
C1
λ4

1+
C2
λ2
+
C3
λ4

(8.4)
ou` λ est la longueur d’onde enµm, P la pression en bar,µ la masse mole´culaire
moyenne en g, et g l’acce´le´ration de la gravite´ en cm s 2, avec C1 = 169.198
10 10 µm 4, C2 = 252.595 10
 12 µm 2 et C3 = 947.598 10
 15 µm 4. Les
coefficients ont e´te´ choisis pour une atmosphe`re de H2 et He en abondance
e´le´mentaire solaire. Les indices de re´fraction pour H2 sont tire´s de Pryor et al.
(1992), et pour He de Chan & Dalgarno (1965). Ils conduisent au calcul de C1,
C2 et C3.
Dans les atmosphe`res plane´taires ou` la diffusion Rayleigh prend place,
la diffusion Raman est principalement efficace pour re´duire l’albe´do
ge´ome´trique dans l’ultraviolet (Belton et al., 1971), en-dessous de 0.4 µm plus
pre´cise´ment. Elle n’est pas traite´e ici car l’on ne prend pas en compte le rayon-
nement ultraviolet pour le calcul des opacite´s (voir plus loin).
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Il n’existe pas de solution analytique pour l’e´quation de transfert dans le
cadre de cette atmosphe`re diffusante puisque l’albe´do de simple diffusion est
diffe´rent selon la couche atmosphe´rique. Par conse´quent, la transmittance et
la re´flectance diffuses de chaque couche sont calcule´es dans l’approximation a`
deux faisceaux. En utilisant de plus la me´thode “par addition”, le fluxmontant
et descendant peut eˆtre de´termine´ a` chaque niveau, en tenant compte de la
re´flectance du nuage a` la limite infe´rieure de l’atmosphe`re (calcule´e comme
explique´ au chap. 9).
8.2 Refroidissement de la plane`te
L’e´mission thermique de la plane`te est calcule´e entre 20 et 15300
cm 1 (0.65-500 µm). Le choix de cet intervalle spectral est acceptable pour
l’e´tude des Jupiter chauds, de tempe´rature effective 1200-1300K. Il devrait eˆtre
encore plus favorable pour un calcul pre´cis du refroidissement des plane`tes
plus froides.
L’intensite´ e´mise par l’atmosphe`re a` un niveau τν est donne´e par :
Iν(τν) =
Z τClν
τν
Bν exp
 
 
τ
0
ν   τν
cosθ
!
dτ
0
ν
cosθ
 
Z τν
0
Bν exp
 
 
τν   τ
0
ν
cosθ
!
dτ
0
ν
cosθ
(8.5)
ou` Iν et Bν sont respectivement l’intensite´ du rayonnement et la fonction de
Planck (e´gale a` la fonction source) a` la tempe´rature T(τν) du niveau d’opacite´
τν, τ
Cl
ν est la profondeur optique en haut du nuage, et θ est l’angle ze´nithal.
On ne´glige la diffusion Rayleigh puisque le flux n’est calcule´ qu’au-dela` de
0.65 µm (dans la gamme de longueur conside´re´e, l’efficacite´ de la diffusion
Rayleigh est relativement faible puisqu’elle varie en 1=λ4). Ceci est justifie´ car
la majeure partie de l’e´mission thermique a lieu au-dela` de 1 µm et τRay '
0.1 a` 10 bar. On suppose l’e´quilibre thermodynamique local (ETL) e´tabli dans
toute l’atmosphe`re, et donc Sν(T) = Bν(T).
Le flux spectral net Fν =
R
4pi Iν cosθd
 peut s’e´crire a` partir de l’e´quation
8.5 de la manie`re suivante :
Fν(τν) = 2pi
Z τClν
τν
Bν[T(τ
0
ν)℄E2(τ
0
ν   τν)dτ
0
ν (8.6)
  2pi
Z τν
0
Bν[T(τ
0
ν)℄E2(τν   τ
0
ν)dτ
0
ν
+ 2piBν(TCl)E3(τ
Cl
ν   τν)
ou` En(τν) =
R
1
1
exp( τνt)
tn dt est l’inte´grale exponentielle d’ordre n. L’usage
des inte´grales exponentielles permet de s’affranchir de l’inte´gration en angle.
TCl est la tempe´rature “e´quivalente” du nuage ; elle permet de fixer le flux
d’e´nergie net a` la limite infe´rieure. TCl impose que le flux d’e´nergie montant
au niveau du haut du nuage est e´gal au flux d’e´nergie absorbe´e (c-.a`-d. non
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re´fle´chi) par la couche nuageuse optiquement e´paisse, bien que le transfert
radiatif dans le nuage ne soit pas traite´.
En indexant les niveaux atmosphe´riques de la grille de pression a` partir du
bas a` i = 1 jusqu’en haut de l’atmosphe`re a` i = n, le flux net au niveau d’opa-
cite´ τ (monochromatique ; l’indice re´fe´rant a` la fre´quence est omis a` partir de
maintenant pour des raisons de clarte´ d’e´criture) s’e´crit :
F(τ) =
n 1
∑
i=1
Fi(τ) + F0(τ) (8.7)
ou` Fi(τ) repre´sente la contribution de la couche i, situe´e entre les niveaux i
et i + 1, et F0(τ) la contribution de la couche nuageuse. Pour pre´ciser la va-
riation de la tempe´rature a` l’inte´rieur d’une meˆme couche, qui peut eˆtre non
ne´gligeable particulie`rement dans les couches e´paisses du bas du mode`le, on
line´arise la fonction de Planck en fonction de la profondeur optique τ :
B(τ) = ai+1 + (ai   ai+1)
τ   τi+1
τi   τi+1
(8.8)
ou` ai et τi sont respectivement la valeur de la fonction de Planck et l’opacite´
au niveau i. Un calcul fastidieux conduit a` l’expression suivante de Fi(τ) :
Fi(τ) = ai+1[2E3(jτ   τi+1j)℄  ai[2E3(jτ   τij)℄ (8.9)
+ (ai   ai+1)




2E4(jτ   τij)  2E4(jτ   τi+1j)
τi   τi+1




F0(τ) = 2E3(τCl   τ) (8.10)
Chapitre 9
Re´flectance du nuage au bas
de l’atmosphe`re
Les constantes optiques, et en particulier les indices complexes de
re´fraction, de Fe, Mg2SiO4 et MgSiO3 proviennent des travaux de Pollack et al.
(1994). Elles sont issues d’une combinaison de mesures en laboratoire et d’un
mode`le the´orique asymptotique. Les indices re´els et imaginaires, tabule´s entre
0.4 µm et 6 µm, servent alors a` estimer les proprie´te´s de diffusion, en utili-
sant basiquement la the´orie de Mie pour les particules sphe´riques a` travers la
routine nume´rique MIEV0 (Wiscombe, 1980). Cette dernie`re fournit l’albe´do
de simple diffusionω et le facteur d’asyme´trie g qui servent a` de´terminer la
re´flectance du nuage, avec l’hypothe`se d’un nuage semi-infini. Le transfert de
chaleur par rayonnement a` l’inte´rieur du nuage n’est pas inclus.
L’albe´doω repre´sente la fraction du rayonnement qui est diffuse´ par rap-
port au rayonnement absorbe´+diffuse´. Le facteur d’asyme´trie g = hcosθi
rend compte de l’asyme´trie de la diffusion. Une particule aura en effet ten-
dance a` renvoyer plus de lumie`re dans une direction plutoˆt que dans une
autre direction. g % de la lumie`re (a` λ donne´) est diffuse´ vers l’avant et (1-g)
% est diffuse´ vers l’arrie`re (Fig. 9.1).
On peut de´terminer une re´flectance e´quivalente  des nuages qu’on peut
calculer dans l’approximation a` deux faisceaux pour une diffusion isotrope :
R =
1  (1 ω)1=2
1+ (1 ω)1=2
(9.1)
Une atmosphe`re < finie > mais optiquement e´paisse d’albe´do R (en haut
du nuage) re´fle´chit le rayonnement de la meˆme manie`re qu’une atmosphe`re
semi-infinie. Dans un tel cas, l’albe´do peut eˆtre compare´ de fac¸on analogue
a` un albe´do de sol (< ground albedo >). De plus, pour simplifier encore
le proble`me, on peut ramener le proble`me de la diffusion anisotrope a` un
proble`me de diffusion isotrope. On conside`re que, lors d’une diffusion simple
par une particule, la fraction gω du rayonnement n’est pas diffuse´ (et continue
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g    Iω
ω
absorbé
ω(1-g)     I
(1-      ) I
I
FIG. 9.1: Illustration du facteur d’asyme´trie, lie´ a` la diffusion non isotrope du rayon-
nement par une particule. I est l’intensite´ du rayonnement incident interagissant avec
la particule. Voir le texte pour une explication de´taille´e.
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vers l’avant) et que la fraction (1   g)ω l’est isotropiquement. On introduit
alors un albe´do e´quivalentω0 de diffusion isotrope donne´ par :
ω
0
=
(1  g)ω
1  gω
(9.2)
En introduisant l’expression de ω
0
donne´e par Eq. 9.2 dans Eq. 9.1, la
re´flectance du nuage devient :
R =
p
1  gω 
p
1 ω
p
1  gω+
p
1 ω
(9.3)
La taille du grain a e´te´ choisie en accord avec les re´sultats obtenus parMar-
ley et al. (1999) dans le cadre d’une mode´lisation d’une atmosphe`re “quiescen-
te”, c.-a`-d. une atmosphe`re non turbulente. La valeur de cette taille est fixe´e
par conse´quent a` 30 µm, ce qui correspond au rayon maximal des particules a`
proximite´ de la base du nuage de leur mode`le.
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Chapitre 10
Me´thode nume´rique
La grille de pression du mode`le s’e´tend de 10 5 bar au niveau de pression
supe´rieur de la couche nuageuse, comprise typiquement entre 1 et 10 bars.
Elle est de´compose´e en 10 couches par de´cade de pression. Au-dessus du haut
du mode`le, quatre couches supple´mentaires allant jusqu’a` 10 7 bar agissent
comme des couches tampons qui simulent la matie`re entre l’atmosphe`re et le
milieu interplane´taire. A plus haute pression (entre 10 et 30 bar), les couches
atmosphe´riques les plus profondes (entre 10 et 30 bar) sont plus minces et
ont une e´paisseur de 1 bar chacune, environ. En effet, dans cette re´gion de
pression, les couches sont optiquement e´paisses. Dans ce cas, la me´thode de
transfert du flux radiatif employe´e ici conduit a` des instabilite´s que l’on re´duit
en diminuant l´epaisseur des couches.
Un profil thermique initial est utilise´ comme profil d’entre´e pour le cal-
cul des opacite´s monochromatiques a` chaque niveau de l’atmosphe`re, qui
posse`de alors tous les composants chimiques se´lectionne´s d’apre`s leur abon-
dance et leurs proprie´te´s spectroscopiques, lie´es a` l’absorption du rayonne-
ment (visible et infrarouge). On utilise de pre´fe´rence un profil qu’on suppose
proche du profil solution, et ce, pour limiter autant que possible le nombre
d’ite´rations. Une ite´ration dans ce contexte correspond au calcul des opa-
cite´s monochromatiques, pour le chauffage et le refroidissement de la plane`te,
ainsi qu’a` l’estimation des rapports d’abondance des diffe´rents constituants
mole´culaires a` chaque niveau de pression. Les valeurs de ces rapports de
me´lange sont calcule´s d’apre`s les abondances e´le´mentaires (Eqs. 7.3-7.5) et
une formulation de meˆme type que 7.12, mais applique´e ici aux re´actions
d’e´quilibre thermochimique des espe`ces mole´culaires, toutes en phase ga-
zeuse.
L’opacite´ re´sultante est alors inte´gre´e sur le spectre stellaire dans le do-
maine de fre´quence discute´ dans le chapitre 8. L’e´nergie du rayonnement stel-
laire, et plus pre´cise´ment les taux de chauffage

dT
dt

?
=
mg
Cp
dF
?
dp
(10.1)
(Cp est la chaleur spe´cifique de l’atmosphe`re) dans chaque couche, est alors
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de´termine´e. Rappelons que cette expression de´coule de l’hypothe`se selon la-
quelle, d’une part, le transfert d’e´nergie se fait par rayonnement, qui se traduit
ici par l’e´quation :
ρ
m
Cp
dT
dt
=  
dF
?
dz
(10.2)
ou` ρ est la masse volumique de l’atmosphe`re, et d’autre part, que l’at-
mosphe`re est en e´quilibre hydrostatique :
dP
dz
=  ρg (10.3)
La distribution verticale des absorbants atmosphe´riques est telle que, initiale-
ment, les rapports d’abondance sont les meˆmes a` chaque niveau. L’hypothe`se
d’e´quilibre radiatif implique que le flux d’e´nergie incident non re´fle´chi au bas
de l’atmosphe`re re´apparait sous la forme d’un flux montant, constituant ainsi
la condition aux limites pour le bas de l’atmosphe`re : on peut le voir comme
une source interne, situe´e en-dessous de la couche de nuages. Son flux est
donne´ par (1  R¯)FCl
?
. R¯ est la re´flectance du nuage ponde´re´e par le flux et FCl
?
est le flux stellaire incident au niveau supe´rieur du nuage.
L’e´tape suivante consiste a` estimer les opacite´s qui contribuent au refroi-
dissement dans l’infrarouge, calcule´ a` partir dumeˆme profil d’entre´e que celui
utilise´ pour le chauffage des couches atmosphe´riques. Si l’on conside`re l’in-
tervalle de tempe´rature effective attendue pour 51 Peg b, c-.a`-d. 1100-1300 K
, le calcul des opacite´s monochromatiques entre 20 et 15350 cm 1 (0.65-500
µm) suffit. Ce domaine de fre´quence pourra tout aussi bien s’appliquer aux
plane`tes d’orbite plus lointaine. Ce choix est aussi motive´ par le souci de limi-
ter le temps de calcul de ces estimations, qui est long, compte-tenu de toutes
les raies a` prendre en compte pour ce type d’objet ou` les bandes chaudes sont
excite´es a` cause de la proximite´ de la plane`te a` l’e´toile.
Connaissant le taux de chauffage et de refroidissement dans chaque
couche de l’atmosphe`re, on corrige la tempe´rature en utilisant une me´thode
ite´rative pour aboutir a` la condition de l’e´quilibre radiatif :
mg
Cp
dF
?
dP
(P) =
mg
Cp
dFIR
dP
(P) (10.4)
L’e´cart en tempe´rature duquel est corrige´e la tempe´rature d’une couche est
proportionnel a` :
dF
?
dP  
dFIR
dP
max

dF
?
dP ,
dFIR
dP

(P) (10.5)
Quand la convergence est atteinte (elle ne´cessite quelques ite´rations, selon
que le profil d’entre´e est proche ou e´loigne´ du profil solution), un nouveau
profil de temperature est obtenu, pour lequel on recalcule les profils d’abon-
dance des espe`ces chimiques. La solution de la me´thode ite´rative devant eˆtre
cohe´rente, ce nouveau profil thermique est re´injecte´ comme profil d’entre´e
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dans l’e´tape de calcul des opacite´s, pour une nouvelle e´valuation des taux
de chauffage et de refroidissement. Si ne´cessaire, il est remodifie´ jusqu’a ce
qu’une solution stable soit obtenue, plus pre´cise´ment quand T(P) ne varie
plus d’une ite´ration a` l’autre a` mieux que 1 %. Cette technique donne une
solution inde´pendante du profil de tempe´rature initial. Les diffe´rentes e´tapes
de la me´thode ite´rative sont sche´matise´es dans l’organigramme de la figure
10.1.
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Chapitre 11
Composants atmosphe´riques
en phase vapeur
Qu’il s’agisse des espe`ces en phase gazeuse ou des condensats constituant
le nuage, seuls sont retenus les e´le´ments dont l’abondance est supe´rieure ou
e´gale a` 0.5 fois celle de Si, dans les proportions solaires. Avec ce crite`re de
se´lection (voir Deuxie`me Partie pour plus de de´tails), on n’utilisera donc que
les spectres de raies de H2O, CO, CH4 et NH3.
Les sources d’opacite´ sont divise´es en deux cate´gories : opacite´ induite par
collision de H2 et opacite´ due aux transitions rotationnelles-vibrationnelles
des espe`ces mole´culaires mineures.
11.1 Spectres d’absorption induite par collisions de
H2
Dans leurs e´tats d’e´nergie au repos, les mole´cules diatomiques homo-
nucle´aires isole´es telles que H2 et D2 ne posse`dent pas de moments dipolaires
e´lectrique permanent (statique ou vibrationnel) et sont par conse´quent spec-
troscopiquement inactives en absorption dipolaire e´lectrique vibrationnelle et
rotationnelle. D’un point de vue quantique, une transition, interdite normale-
ment par les re`gles de se´lection a` cause de la grande syme´trie du syste`me au
repos, peut eˆtre faiblement permise si la syme´trie est de´truite durant la colli-
sion. De telles mole´cules donnent alors naissance a` une absorption induite par
collisions (CIA) a` cause des moments dipolaires e´lectriques transients induits
en elles par les interactions intermole´culaires, qui ope`rent durant les collisions
a` deux ou plusieurs mole´cules.
Dans les mole´cules line´aires de type H2, la branche Q (J = 0) des bandes
vibrationnelles, normalement inexistante car interdite en l’absence de colli-
sion, apparait a` haute pression. Les transitions vibrationnelles induites par
pression (ou collision) sont plus importantes. Il est ne´cessaire de les prendre
en compte dans les calculs de chauffage atmosphe´rique. Dans les plane`tes
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ge´antes du Syste`me Solaire, ou` H2 et He sont les espe`ces dominantes (en
nombre) et ou` les pressions peuvent eˆtre e´leve´es, l’absorption vibrationnelle-
rotationnelle induite par pression controˆle l’e´tat thermique de l’atmosphe`re.
Les dipoles induits de´pendent de la se´paration intermole´culaire, de
l’orientation et de la se´paration internucle´aire des mole´cules individuelles
et sont donc module´s par les mouvements de translation des mole´cules,
mais aussi par leurs mouvements vibrationnels et rotationnels. Les absorp-
tions purement translationnelles se produisent dans les re´gions micro-onde
et infrarouge lointain, alors que l’absorption rotationnelle-translationnelle et
rotationnelle-vibrationnelle-translationnelle se produisent dans les re´gions IR
a` plus hautes fre´quences.
A la diffe´rence des dipoles induits provenant des collisions, les dipoles vi-
brants et tournants ne sont pas perturbe´s lors des collisions dans les mole´cules
isole´es, mais les collisions perturbent le mouvement libre de ces mole´cules et
e´largissent les raies spectrales qui lui sont associe´es.
Ge´ne´ralement, les spectres observe´ d’absorption induite par collision ne
re´ve`lent pas la structure rotationnelle car les raies rotationnelles ont des ailes
fortement e´largies par la pression et elles sont ainsi noye´es les unes dans les
autres. Cette e´largissement est du a` la courte existence du moment dipolaire :
la largeur de la raie est inversement proportionnelle a` la dure´e de la collision.
La largeur de la raie est a` peu pre`s e´gale a` αc =
2pirm
u ou` rm et u sont respec-
tivement la distance de moindre approche et la vitesse de l’atome ou de la
mole´cule qui entre en collision. Cet e´largissement n’est pas proportionnel a` la
pression et les raies ne peuvent en aucun cas eˆtre re´solues.
L’intensite´ de la bande induite par collision, au contraire, est proportion-
nelle a` la pression du “perturbateur”, c’est-a`-dire du gaz qui suscite l’appari-
tion d’un moment dipolaire induit dans la structure de la mole´cule cible (ab-
sorbeur). L’intensite´ de l’absorption de´pend de la dure´e pendant laquelle le
dipole existe, et elle est donc proportionnelle au produit de la dure´e de la
collision par le taux de collisions. Le coefficient d’absorption volumique est
proportionnel a` la densite´ des absorbeurs nA et a` celle des “perturbateurs” nP.
C’est le meˆme comportement que pour les ailes de raies e´largies par pression.
Avec des informations sur les interactions multipolaires entre les
mole´cules, le moment dipolaire induit peut eˆtre calcule´. Le coefficient d’ab-
sorption au premier ordre est donne´ par :
kA,Pn =
pi
3mc2
"

α
∂QA
∂rA
2
+

QA
∂α
∂rA
2
#
Z
1
0
r 6 exp

 V(r)
kT

dr (11.1)
QA est le moment quadrupolaire de l’absorbeur, rA est la se´paration nucle´aire,
α est la polarisabilite´ e´lectrique, V(r) est le potentiel d’interaction, r est la dis-
tance entre l’absorbeur et le perturbateur, k est la constante de Boltzmann et T
est la tempe´rature.
Nous avons inclus dans le mode`le l’opacite´ due a` l’absorption induite par
collisions des paires H2-H2 et H2-He.
Le spectre d’absorption induit par collisions de H2 est un spectre continu.
Il nous a e´te´ fourni par T. Guillot (communication prive´e). Il a e´te´ calcule´ dans
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un domaine de nombre d’onde qui s’e´tend de 0 a` 18000 cm 1 (Borysow, 1996)
et pour des tempe´ratures allant de 500 a` 3000 K (Fig. 11.1). C’est un domaine
de tempe´rature ade´quat pour l’e´tude de la structure thermique des plane`tes
se´lectionne´es pour le mode`le.
FIG. 11.1: Spectres d’absorption de H2 entre 500 et 3000 K.
Diffe´rentes bandes d’absorption sont prises en compte pour l’e´laboration
du spectre : il s’agit des bandes rototranslationnelles de H2-H2 et H2-He, de
transition fondamentale 0 $ 1 pour H2-He et 00 $ 01 pour H2-H2 (Bory-
sow & Frommhold, 1990; Borysow et al., 1989) et leurs harmoniques, et enfin
des bandes chaudes 0-2, 0-3 pour H2-He, et 00-02 et 00-03 pour H2-H2 (Zheng
& Borysow, 1995; Borysow & Frommhold, 1989). Ces spectres synthe´tiques
reproduisent qualitativement de manie`re satisfaisante les mesures en labo-
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ratoire. Leur allure est variable selon la tempe´rature et la longueur d’onde.
Bien que dominant dans l’infrarouge lointain, les spectres de H2-H2 et H2-
He pre´sentent des intensite´s appre´ciables jusqu’a` 12000 cm 1, nombre d’onde
au-dela` duquel l’intensite´ de´croit exponentiellement. Les bandes d’absorption
s’e´talent a` mesure que la tempe´rature croit, ce qui entraine une augmentation
de l’opacite´. On peut remarquer aussi pour H2-H2 une de´rive du pic a` 1000
cm 1 (a` 500 K) avec la tempe´rature : on le trouve a` 1500 cm 1 a` 1500 K, puis a`
2000 cm 1 a` 3000 K.
11.2 Spectres de raies des espe`ces mole´culaires
Le mode`le utilise un code de transfert raie-par-raie. Les raies des
diffe´rentes sources d’opacite´ retenues proviennent de banques de donne´es in-
dique´es pour chacune des espe`ces mole´culaires. L’opacite´ monochromatique
est alors calcule´e en supposant un profil de Voigt (convolution d’un profil lo-
rentzien et d’un profil Doppler) pour chaque raie.
Pour limiter le temps de calcul, seules les raies dont l’intensite´ de´passe
une valeur limite Smin, correspondant a` une opacite´ minimale au centre de la
raie de 0.05 a` 1500 K, ont e´te´ retenues dans la base de donne´es du mode`le,
en tenant compte e´videmment des abondances isotopiques relatives dans les
conditions solaires. Pour des abondances solaires, les rapports isotopiques de
l’hydroge`ne et de l’oxyge`ne sont les suivants (Rothman et al., 1987) :
– Hydroge`ne : 1H (99.985 %) et 2D (0.002 %)
– Oxyge`ne : 16O (99.762 %), 17O (0.038 %) et 18O (0.200 %)
L’opacite´ e´le´mentaire monochromatique pour une couche d’e´paisseur dz,
s’e´crit formellement pour le constituant i
dτν =  S f (ν  ν0)qindz (11.2)
ou` ν0 est la fre´quence au centre de la raie, S l’intensite´ de la raie, f le profil
lorentzien, qi le rapport de me´lange de i, et ni la densite´ atmosphe´rique (en
nombre de mole´cules par cm3). L’e´quation d’e´quilibre hydrostatique dP =
 ρgdz introduite dans l’e´quation 11.2 donne directement l’expression de dτν
pour la couche p,p+dp :
dτν = Sqi
dP
mg
NA f (ν   ν0) (11.3)
Au centre de la raie, le profil Lorentz commune´ment exprime´ en fonction
de la demi-largeur LorentzαL :
f (ν   ν0) =
αL
pi [(ν   ν0)2 +α
2
L℄
(11.4)
prend une forme simple :
f (0) =
1
piγLP
(11.5)
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avec γL = αL=P, coefficient d’e´largissement Lorentz. L’opacite´ s’e´crit alors :
dτν = SqiH1
L
piγLP1
dP
P
(11.6)
avec le nombre de Loschmidt L ' 2.68 1019 mole´c cm 3, H1 =
RT1
mg e´chelle
de hauteur de l’atmosphe`re a` T1 = 273 K, et P1 = 1 atm= 1.013 bar. Inte´gre´e
entre deux valeurs extreˆmales de la pression, Pmin et Pmax, l’opacite´ monochro-
matique s’e´crit finalement :
τν = SqiH1
L
piγLP1
ln
Pmax
Pmin
(11.7)
Pmax est la limite infe´rieure du mode`le. Pmin est le niveau de pression au-dela`
duquel le centre de la raie est domine´ par l’e´largissement Doppler, c’est-a`-dire
quand :
αD = αL = γLPmin (11.8)
avec αD =
ν0
c
q
2kT
mi
, largeur Doppler (mi est la masse mole´culaire du consti-
tuant i). Pmin de´pend, dans ce cas, de la fre´quence ν0 au centre de la raie.
Ne´anmoins, on ne veut obtenir qu’une valeur approche´e de Pmin. Puisque τν
est peu sensible a` cette valeur, une variation d’un facteur 10 de Pmin n’en-
gendre qu’une variation de  40 % de τν.
Le coefficient d’e´largissement Lorentz de´pend de la tempe´rature selon la
loi
γL(T) = γ0

T0
T
n
(11.9)
ou` n est l’exposant de de´pendance en tempe´rature. Ici, T0 est la tempe´rature
de mesure des raies dans les conditions du laboratoire (conditions normales),
donc T0 = 296 K.
11.2.1 H2O
Les raies de l’eau sont tire´es de la base de donne´es de´veloppe´e par
Partridge & Schwenke (1997). Cette compilation est particulie`rement bien
adapte´e pour les applications astrophysiques et plus pre´cise´ment pour les at-
mosphe`res stellaires, les naines brunes et les atmosphe`res plane´taires chaudes
(Ve´nus, Jupiters chauds,. . .). Elle inclut 400 millions de raies des isotopes
1H16O1H, 1H17O1H, 1H18O1H et 1H16O2D.
Pour l’eau, γ0 = 0.08 cm
 1 atm 1 a` T0 et n = 0.85, conduisant a` T = 1500
K a` : γL ' 0.02 cm
 1 atm 1 et Pmin est de l’ordre de 5 10
 2 bar. Avec H1  45
km pour une plane`te de type Jupiter, et qH2O = 8.9 10
 4 suppose´e uniforme
entre Pmin et Pmax, on obtient une valeur de l’intensite´ minimale Smin des raies a`
prendre en compte, pour τmin = 0.05 (d’apre`s Eq. 11.7, les unite´s des variables
e´tant toutes converties en CGS) : Smin ' 4 10
 27 cm mole´c 1.
Cette se´lection conduit a` un e´chantillon de 5.5 106 de raies environ. Le
spectre d’intensite´ de H2O est repre´sente´ sur la figure 11.2.
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11.2.2 CO
Nous avons ge´ne´re´ une liste de raies de CO qui comprend les bandes
fondamentales et leurs harmoniques 1-0, 2-0, 3-0, 4-0, et les bandes chaudes
associe´es, pour les cinq isotopes majeurs du monoxyde de carbone 12C16O,
12C17O, 12C18O, 13C16O, 13C17O. Nous avons retenu le meˆme crite`re de
se´lection d’intensite´ des raies que pour H2O, ce qui nous conduit a` retenir
environ 5000 raies. Les positions de ces raies dans le spectre ont e´te´ estime´es
d’apre`s les coefficients de Dunham, ge´ne´re´s par Guelachvili et al. (1983). Avec
ces crite`res, le spectre de CO est alors compose´ de quatre re´gions d’absorp-
tion, dans les intervalles de nombre d’ondeσ 1743-2319 cm 1, 3782-4360 cm 1,
5870-6420 cm 1, et 8100-8400 cm 1. L’intensite´ de ces raies a e´te´ calcule´e
d’apre`s la formulation standard pour les mole´cules line´aires, c’est-a`-dire en
utilisant les forces de bande et les facteurs deHerman-Wallis mesure´s par Toth
et al. (1969) et Chackerian & Valero (1976). Les coefficients de Dunham et les
facteurs de Herman-Wallis sont des parame`tres qui de´crivent l’interaction des
niveaux de rotation et des niveaux de vibration de la mole´cule.Le spectre de
CO est compare´ a` celui de H2O dans la figure 11.2.
FIG. 11.2: Spectres de H2O et CO a` 1500 K.
Les spectres de raies de H2O et CO sont exprime´s dans la figure 11.2 en
terme de section efficace (en cm2 molec. 1). Les intensite´s des raies ont e´te´ ici
moyenne´es ( 1
σ ∑ Si) sur un intervalle σ = 0.5 cm 1. En de´finitive, le spectre
de raie de CO est relativement re´duit (quatre bandes de moins de 600 cm 1 de
largeur). Les raies de CH4 et NH3 sont retenues selon les meˆmes re`gles de
se´lection en intensite´ que pour l’eau.
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11.2.3 CH4
Le spectre de raie du me´thane a e´te´ e´labore´ a` partir de plusieurs sources
tire´es de la litte´rature. Concernant les bandes en dessous de 6000 cm 1, un
catalogue de raies a e´te´ calcule´ graˆce au code nume´rique TDS (Tyuterev et al.,
1994), dont l’usage est de´die´ a` la de´termination des donne´es spectroscopiques
a` haute re´solution desmole´cules < toupies sphe´riques> (CH4, SiH4, GeH4,. . .).
Dans cet intervalle spectral, le spectre de raies inclut toutes les transitions ro-
vibrationnelles entre les cinq premiers niveaux de vibration (niveau fonda-
mental, dyad, pentad, octad et tetradecad) de 12CH4 et de l’isotope
13CH4.
L’intensite´ de chaque raie est finalement multiplie´e par l’abondance naturelle
de 12C et de 13C.
Le logiciel TDS ne permet pas de calculer les transitions au-dessus de 6200
cm 1. Par conse´quent, il a fallu adopter une alternative pour comple´ter le
spectre, au plus jusqu’a` 25000 cm 1 (limite supe´rieure du spectre stellaire pris
en compte dans le mode`le). Le reste du spectre a donc e´te´ obtenu en utili-
sant des donne´es issues d’un mode`le de bande dans les intervalles spectraux
6000-9500 cm 1 (Strong et al., 1993) et 9500-22800 cm 1 (Fink et al., 1977). La
complexite´ du spectre dans le visible et le proche infrarouge empeˆche en effet
toute analyse de´taille´ des bandes spectrales dans cette re´gion. Les mode`les de
bandes donnent les valeurs des parame`tres spectraux suivants : kν(T0),α
0
L=α
0
D
et δ=α0D, ou` kν(T0) est le coefficient d’absorption, α
0
L la demi-largeur Lorentz,
α0D le parame`tre d’e´largissement Doppler a` T0 et δ l’espacement moyen entre
les raies. Dans un mode`le ale´atoire de type Goody-Voigt (Goody, 1964) muni
d’une distribution exponentielle en intensite´, la distribution N des raies dans
une largeur de bande ν s’exprime en fonction de la force de raie selon la
forme :
N(S) =
N0
S0
exp

 
S
S0

(11.10)
ou` N0 est le nombre de raies et S0 la force de raie moyenne dans ν. Ces
dernie`res valeurs sont de´duites des parame`tres du mode`le de bande, sachant
que N0 =
ν
δ
et kν =
S0
δ
. ν est e´gal a` 100 A˚ dans la base de donne´es
de Fink et al. et 5 cm 1 dans celle de Strong et al.. La liste de raies a e´te´
ge´ne´re´e au-dela` de 6200 cm 1en distribuant ale´atoirement les raies indivi-
duelles dans chaque intervalle spectral ν avec une probabilite´ donne´e par
l’e´quation 11.10. Les niveaux d’e´nergie associe´s a` ces transitions prennent les
valeurs donne´es par Strong et al. pour σ > 9500 cm 1 et une valeur constante
e´qual a` 510 cm 1 pour 6000 < σ < 9500 cm 1. Cette valeur permet d’assurer
des valeurs similaires des intensite´s de raie entre 296 K (correspondant aux
mesures en laboratoire de Strong et al.) et 1200 K, tempe´rature caracte´ristique
de l’atmosphe`re des Jupiters chauds.
Dans notre mode`le, la demi-largeur Lorentz des raies est inde´pendante de
la composition isotopique d’une mole´cule donne´e. On conside`re une demi-
largeur a` la tempe´rature ambiante T0 = 296 K. La de´pendance en tempe´rature
de la demi-largeur Lorentz est conventiellement donne´e par la loi 11.9.
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FIG. 11.3: Spectre de CH4 a` 1500 K.
La table 7.2 donne les valeurs utilise´es dans les calculs des opacite´s des
espe`ces mole´culaires (isotopes inclus) minoritaires.
Pour tenir compte du comportement sub-lorentzien de l’absorption du
rayonnement dans les ailes des raies, le calcul de l’opacite´ des raies
mole´culaires n’est effectue´ que jusqu’a` 20 cm 1 du centre de raie.
11.2.4 NH3
Le spectre d’intensite´, moyenne´ sur 0.5 cm 1, de la figure 11.4, est issu
d’une compilation des donne´es de la base GEISA, et de travaux dans des
re´gions spectrales plus re´duites, dignes d’inte´reˆt pour les observations des
atmosphe`res des plane`tes ge´antes du Syste`me Solaire. Notamment, les po-
sitions et intensite´s des transitions rotationnelles des bandes 2ν4/ν1/ν3 et
3ν2/ν2 +ν4 de
14NH3 (Kleiner et al., 1995; Kleiner et al., 1999), correspondant a`
la re´gion spectrale, respectivement, a` 3 µm et a` 4 µm, ont e´te´ introduites pour
une plus grande comple´tude des donne´es GEISA nominales. Le spectre de la
bande de l’ammoniac a` 3 µm est une re´gion que les plane´tologues avaient jus-
qu’alors rarement e´tudie´e depuis les observatoires au sol, puisque le signal
plane´taire (en l’occurence, celui de Jupiter) dans cette re´gion spectrale est ab-
sorbe´ par la vapeur d’eau et le dioxyde de carbone de l’atmosphe`re terrestre.
Finalement, le spectre de NH3 dont nous nous servons dans ce mode`le
compte, avec les crite`res de se´lection similaires a` ceux de H2O, 9988 raies.
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FIG. 11.4: Spectre de NH3 a` 1500 K, entre 0 et 5000 cm
 1.
92 11 - Composants atmosphe´riques en phase vapeur
Chapitre 12
Nuages : constantes optiques
12.1 La diffusion de Mie
Le diagramme de diffusion d’une particule donne´e de´pend de sa taille,
de sa forme et de son orientation, de la longueur d’onde de la lumie`re, et
de l’indice complexe de re´fraction de la particule, qui de´pend lui aussi de
la longueur d’onde. Nous supposons ici les grains sphe´riques et avons donc
utilise´ la the´orie de Mie pour calculer les proprie´te´s optiques des particules
nuageuses.
L’albe´do de simple diffusion et le facteur d’asyme´trie sont calcule´s en sor-
tie d’une routine de calcul dans la the´orie de Mie, mise au point parWiscombe
(1980).
Deux variables inde´pendantes sont ne´cessaires pour le calcul de l’albe´do
de simple diffusion :
– le parame`tre de taille x, de´fini par :
x =
2pir
λ
(12.1)
ou` r est le rayon de la particule et λ la longueur d’onde
– l’indice complexe de re´fraction de la particule :
m = mr + imi (12.2)
ou` mr et mi sont respectivement la partie re´elle et imaginaire
Le programme calcule alors le facteur d’efficacite´ d’extinction Qext et facteur
d’efficacite´ de diffusion Qdi f f :
Qext =
2
x2
1
∑
n=1
(2n+ 1)<(an + bn) (12.3)
Qdi f f =
2
x2
1
∑
n=1
(2n+ 1)(janj
2
+ jbnj
2
) (12.4)
L’extinction rassemblant l’absorption et la diffusion, il s’e´crit :
Qext = Qabs +Qdi f f (12.5)
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Dans une atmosphe`re stratifie´e et dans le cadre d’un traitement simplifie´
de la diffusion a` deux faisceaux, les proprie´te´s pertinentes des diffuseurs
peuvent eˆtre re´sume´es en termes d’albe´do de simple diffusion et de facteur
d’asyme´trie. L’albe´do de simple diffusion ω est le rapport de l’efficacite´ de
diffusion sur l’efficacite´ d’extinction :
ω =
Qdi f f
Qext
(12.6)
Le facteur d’asyme´trie g rend compte, comme son nom l’indique de
l’asyme´trie de la diffusion. g est positif ou ne´gatif selon que la particule dif-
fuse plus d’e´nergie vers < l’avant > ou vers < l’arrie`re >. Dans le cas d’une
diffusion isotrope ou de la diffusion Rayleigh, g = 0. Tout comme les facteurs
d’efficacite´ de diffusion et d’extinction, g peut s’exprimer a` l’aide d’une se´rie :
g =
4
x2Qdi f f
1
∑
n=1

n(n+ 2)
n+ 1
<
(
ana

n+1 + bnb

n+1) +
2n+ 1
n(n+ 1)
<
(
anb

n)

(12.7)
Les termes an et bn sont les coefficients deMie, qui s’e´crivent avec les fonctions
de Riccati-Bessel ψn et ζn :
an =
ψ0n(mx)ψn(x) mψn(mx)ψ
0
n(x)
ψ0n(mx)ζn(x) mψn(mx)ζ
0
n(x)
(12.8)
bn =
mψ0n(mx)ψn(x) ψn(mx)ψ
0
n(x)
mψ0n(mx)ζn(x) ψn(mx)ζ
0
n(x)
(12.9)
Les fonctions de Riccati-Bessel sont elles-meˆmes exprime´es selon des fonc-
tions de Bessel sphe´riques Jn+1=2 et H
(2)
n+1=2
:
ψn(x) =

1
2
pix
1=2
Jn+1=2(x) (12.10)
ζn(x) =

1
2
pix
1=2
H
(2)
n+1=2
(x) (12.11)
12.2 Indices de re´fraction des condensats
Ces informations sont issues de l’article de Pollack et al. (1994). Les indices
de re´fraction re´els et imaginaires des grains ont e´te´ de´termine´s en utilisant
des mesures des constantes optiques en laboratoire, des formules asympto-
tiques et des interpolations pour couvrir un domaine de longueur d’onde qui
s’e´tend de l’UV jusqu’au domaine radio. Les constantes optiques sont donne´es
essentiellement pour des grains cristallins. En re´alite´, les indices sont donne´s
pour l’olivine (Mg,Fe)SiO3 et l’orthopyroxe`ne (Mg,Fe)2SiO4, avec le Fe et le
Mg dans la proportion suivante : FeFe+Mg = 0.3. Nous supposons malgre´ tout
que les proprie´te´s optiques des cristaux (Mg,Fe)SiO3-MgSiO3 d’une part, et
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(Mg,Fe)2SiO4-Mg2SiO4 d’autre part sont similaires, faute de pouvoir trou-
ver dans la litte´rature une base de donne´es qui fournit les valeurs des in-
dices re´els et imaginaires dans toute la gamme de longueur d’onde voulue,
a` savoir 0.4-6 µm, et surtout pour ces espe`ces de structure cristalline. Il se
trouve, malheureusement, que les signatures spectrales de fer trivalent (fer
ferrique) dans ces silicates sont importantes dans les re´gions visibles et infra-
rouges du spectre. Il y a unmanque de bonnes informations sur la de´pendance
en tempe´rature des constantes optiques, puisque ge´ne´ralement les mesures
se font a` la tempe´rature ambiante du laboratoire ( 300 K). Pollack et al.
pre´tendent toutefois que des erreurs de moins d’un ordre de grandeur de-
vraient de´couler de l’application de ces constantes a` des tempe´ratures bien
diffe´rentes.
Nous mentionnons aussi dans ce travail la formation possible de nuage
de quartz SiO2 (cristal). Ce cas conduit a` une conclusion bien plus radicale
que pour les silicates pre´ce´demment cite´s. En effet, dans l’infrarouge et le
visible, les mesures en laboratoire montrent que les valeurs de l’indice k
sont fortement influence´es par la pre´sence d’une absorption lie´e a` des im-
purete´s et des de´fauts de l’e´chantillon expe´rimental. Aucune valeur digne de
confiance de k n’est disponible pour les longueurs d’onde de 0.15 a` 6 µm.
Des spectres d’absorption ont de´ja` e´te´ examine´s dans cette re´gion spectrale
(Saksena, 1958; Drummond, 1935), mais les re´sultats montrent une varie´te´ de
motifs spectraux dont il est difficile de dire s’ils sont intrinse`ques au SiO2. Par
conse´quent, si SiO2 est effectivement conside´re´ dans le mode`le comme une
espe`ce chimique qui formerait potentiellement un nuage, aucune constante
optique ne peut eˆtre utilise´e entre 0.4 et 6 µm pour le calcul de la re´flectivite´
du nuage. Par conse´quent, la re´flectivite´ de ce nuage sera choisi arbitrairement
et inde´pendament de la longueur d’onde.
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FIG. 12.1: Indices complexes de re´fraction, tire´s de Pollack et al. (1994). L’indice re´el n
est en trait plein. L’indice imaginaire k est en pointille´.
Chapitre 13
Estimation des effets du
rayonnement UV sur
l’atmosphe`re
Le but de ce chapitre est de dresser non pas un examen exhaustif des
re´actions subies par les diffe´rents absorbants mole´culaires et atomiques
qui composent l’atmosphe`re, mais plutoˆt d’offrir un aperc¸u superficiel des
phe´nome`nes photochimiques qui peuvent affecter l’atmosphe`re des plane`tes
extrasolaires ge´antes, au meˆme titre que les plane`tes ge´antes du syste`me So-
laire. Nous nous proposons plus pre´cise´ment de comparer les opacite´s de dif-
fusion Rayleigh et d’absorption UV, dans le but d’e´valuer le moment voulu
l’incidence que peut avoir le rayonnement UV dans l’alte´ration de la structure
thermique de l’atmosphe`re.
13.1 Introduction
Certaines mole´cules sont de tre`s bons absorbants du rayonnement UV
si bien que peu de photons UV pe´ne`trent dans la troposphe`re des plane`tes
ge´antes du Syste`me Solaire. Les effets physiques et chimiques duˆs a` ce rayon-
nement deviennent pre´ponde´rants dans la stratosphe`re, la me´sosphe`re et plus
haut. Le rayonnement stellaire dans le domaine ultraviolet agit de trois fac¸ons
diffe´rentes sur les mole´cules et les atomes :
– excitation e´lectronique
– dissociation
– ionisation
Le rayonnement UV conduit a` une modification de la composition chi-
mique de la haute atmosphe`re et constitue une source de chauffage. Pour
quantifier son action sur la composition chimique de l’atmosphe`re, il faut
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connaitre :
– le spectre UV de l’e´toile
– le spectre d’absorption des espe`ces gazeuses en pre´sence
– la distribution verticale des absorbants
– les produits de la photolyse
Plus pre´cise´ment, pour estimer les abondances, dans le cas stationnaire,
des produits de la photolyse du me´thane, par exemple, qui conduit a` la for-
mation d’hydrocarbures, il est ne´cessaire d’identifier et de quantifier les pro-
cessus majeurs qui conduisent a` la destruction (entendre par la` < transforma-
tion >) des absorbants.
A la distance de Jupiter, les raies Lymanα deHe+ (He+ Lyα) a` 304 A˚ et Ly-
manα deH (HLyα) a` 1216 A˚ domine le spectre UV du soleil pour λ < 1500 A˚.
Les fre´quences de coupure UV des diffe´rentes espe`ces mole´culaires sont tre`s
marque´es. H2 et He ne sont pas de bons absorbants, compte-tenu du flux stel-
laire re´duit qu’ils sont capables d’absorber dans cette re´gion spectrale, mais
leur abondance est e´leve´e (rappel : qH2 ' 0.85 et qHe ' 0.15). He n’absorbe
plus au-dela` de 500 A˚ et H2plus au-dela` de 1000 A˚. CH4 absorbe jusqu’a` 1600
A˚ et peut donc eˆtre photolyse´ par H Ly α alors que H2 et He absorberont da-
vantage He+ Ly α et le rayonnement solaire du a` He a` 584 A˚ (100 fois moins
intense que H Ly α).
NH3 et PH3 absorbent a` plus grande longueur d’onde, jusqu’a` 235 nm en-
viron. Ce rayonnement de plus grande longueur d’onde peut donc pe´ne´trer
plus profonde´ment dans l’atmosphe`re, la diffusion Rayleigh e´tantmoins forte.
Ainsi, dans Jupiter, NH3 et PH3 sont dissocie´s dans la troposphe`re supe´rieure
(P. 1 bar).
Sur Jupiter, a` 10 8 bar (quelques centaines de K), les taux d’absorption UV
de H2 et He dominent au-dessus de l’homopause. On trouve alors plus de
me´thane dans cette re´gion atmosphe´rique.
13.1.1 Aperc¸u de la photochimie dans les plane`tes ge´antes du
Syste`me Solaire
CH4 subit des transformations photochimiques dans toutes les plane`tes
ge´antes. Sur Uranus et Neptune, il forme un nuage et ses produits (C2H2,
C2H6 et polyace´thyle`nes notament) sont susceptibles de condenser sous la
forme de brumes troposphe´riques et stratosphe´riques. La photochimie des
hydrocarbures est produite par la photodissociation dume´thane dans l’homo-
pause. Elle conduit a` la production des radicaux CH, CH2 et CH3 (Mordaunt
et al., 1993).
Sur Jupiter et Neptune, NH3 forme un nuage visible. Il est photodissocie´
au-dessus des nuages.
Dans la pratique, on se´pare l’e´tude des phe´nome`nes photochimiques lie´s a`
CH4 de ceux lie´s a` NH3 car CH4 est photolyse´ au-dessous de 1600 A˚ (principa-
lement par le flux intense H Lyα) alors que NH3 est en abondance ne´gligeable
dans la stratosphe`re (P< 0.1 bar) de Jupiter et Saturne.
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13.1.1.1 H
La production et la destruction de H sont controˆle´es majoritairement par
les processus ionosphe´riques. A basse et moyenne altitude, H atomique est
produit graˆce a` H2 par :
– photodissociation a` λ < 845 A˚
– photoionisation dissociative a` λ < 805 A˚
– ionisation
Les principales voies de dissociation de H2 sont :
1.
H2 + hν  ! H + H (13.1a)
 ! H+2 + e
  (13.1b)
 ! H+ + H + e  (13.1c)
suivi par :
2.
H+2 + H2  ! H
+
3 + H (13.2)
et
3.
H+3 + e
 
 ! H2 + H (13.3)
 ! H + H + H (13.4)
ou
H+ + e   ! H + hν (13.5)
13.1.1.2 NH3
Le niveau de pe´ne´tration des photons UV est de´termine´ par la position
de la barrie`re physique que repre´sente la couche nuageuse (limite supe´rieure
du nuage :  0.3 bar sur Jupiter ; plus basse sur Saturne) mais pas seule-
ment. Elle de´pend aussi de l’opacite´ due a` la diffusion Rayleigh. Pour une
atmosphe`re mole´culaire (H2 et He), la section efficace de la diffusion Ray-
leigh pour une particule est donne´e par (Chandrasekhar, 1960) :
σR =
8pi
3

2pi
λ
4
α2 (13.6)
avec λ en cm etα la polarisabilite´ de la mole´cule.
αH2 = .82 10
 24 et αHe = 0.21 10
 24. Pour Jupiter, σR = 7.5 10
 25
=λ4
(λ en 103 A˚). L’atmosphe`re est optiquement e´paisse (τ = 1 en vise´e verticale)
pour la diffusion Rayleigh pour : P=1 bar (1026 cm2) et λ = 3000 A˚
P=200 mbar (21025 cm2) et λ = 2000 A˚
P=10 mbar (51017 cm2) et λ = 1000 A˚
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Par conse´quent les photons λ < 2000 A˚ ne pe´ne´treront pas les couches situe´es
a` P> 200 mbar.
La photodissociation de NH3 produits des radicaux amidoge`nes NH2(X)
dans l’e´tat fondamental. NH2(X) se recombine avec H pour reformer NH3.
La re´action de NH2(X) avec lui-meˆme conduit a` l’hydrazine sous forme
condense´e N2H4 car sa pression de vapeur saturante est relativement faible.
NH3 + hν ! NH2( eX
2B1) (13.7)
NH2(X) + H + M ! NH3 + M (13.8)
NH2 + NH2 ! N2H4 (13.9)
La photodissociation de N2H4 peut a` son tour redonner N2.
Par ailleurs, notons que la vapeur d’eau, dont l’abondance attendue, dans
des proportions solaires, peut eˆtre significative dans les Jupiter chauds (voir
partie suivante), sont sujets a` l’action du rayonnement UV de l’e´toile centrale.
La photolyse de l’eau intervient pour des longueurs d’onde λ < 242 nm :
H2O+ hν ! H +OH (13.10)
Le radical OH est alors perdu principalement par la re´action avec le mo-
noxyde de carbone :
OH + CO! CO2 + H (13.11)
et peut donc, en premie`re approximation, enrichir le haut de l’atmosphe`re en
dioxyde de carbone.
13.1.1.3 ge´ne´ralite´s formelles
Le taux de photolyse spectral du i-e`me constituant a` la longueur d’onde λ
donne´ a` une altitude z :
Ji(z, λ) = σ
i
a(λ)F(z, λ) (13.12)
ou` σ ia est la section efficace d’absorption du i-e`me constituant a` la longueur
d’onde λ et F(z,λ) est le flux solaire a` λ et a` une altitude z :
F(z, λ) = F
1
exp[ τ(z, λ)℄ (13.13)
τ(z, λ) est la profondeur optique.
Pour une atmosphe`re a` plusieurs composants :
τ(z, λ) = ∑
i
σ ia(λ)
Z
1
z
ni(z)dz secθ (13.14)
ou` θ est l’angle ze´nithal.
Le coefficient de photodissociation totale du constituant i a` l’altitude z est
donc :
J(z) =
Z
Ji(z, λ)dλ (13.15)
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13.2 Point de vue e´nerge´tique
Le rayonnement UV incident dans l’atmosphe`re peut eˆtre soit diffuse´ par
diffusion Rayleigh, soit contribuer a` la photodissociation ou a` l’ionisation des
mole´cules. Pour comparer l’un et l’autre de ces effets, nous allons comparer,
pour chaque longueur d’onde, les niveaux atmosphe´riques pour lesquels on a
τRayleigh(σ) = 1 et τUV(σ) = 1. Cette approche devrait permettre d’estimer les
niveaux de pression atmosphe´rique que peut atteindre le rayonnement UV de
l’e´toile, et donc de localiser la re´gion atmosphe´rique dans laquelle les effets de
ce rayonnement sur l’atmosphe`re sont attendus.
τRayleigh(σ) = 1 est la profondeur optique pour laquelle l’atmosphe`re de-
vient optiquement e´paisse pour la diffusion Rayleigh au nombre d’onde σ .
τUV(σ) = 1 est la profondeur optique pour laquelle l’atmosphe`re devient op-
tiquement e´paisse pour l’absorption dans l’ultraviolet. Dans le premier cas, la
diffusion Rayleigh s’ope`re essentiellement sur H2 et He qui sont les compo-
sants majoritaires de l’atmosphe`re. Dans le second cas, il s’agit de la somme
des opacite´s dues aux espe`ces mole´culaires (H2O, CO, CH4) et a` He. N2 n’est
pas inclus, compte-tenu qu’il n’est quasiment pas absorbant dans l’UV en-
dessous de 1270 A˚.
Le domaine de fre´quence a e´te´ choisi au plus large, couvrant le spectre
solaire de 25000 a` 105 cm 1, e´tant entendu qu’en dec¸a` de 0.29 µm( 34500
cm 1), l’e´nergie du spectre solaire s’e´le`ve seulement a` 0.8 % de l’e´nergie totale.
13.2.1 Opacite´ de diffusion Rayleigh
L’opacite´ monochromatique lie´e a` la diffusion Rayleigh, a` un niveau de
pression P, se calcule simplement par :
τRay(σ , P) =
Z P
0
dτRay(σ , P
0
) (13.16)
ou` dτRay(λ, P) est la formule 8.4, avec µ ' 2.3 g pour une at-
mosphe`re constitue´e de 85 % de H2 et 15 % de He.
La courbe τRay(σ , P) = 1 obtenue (Fig. 13.1) est bien en accord avec les
pre´sente´s pour l’atmosphe`re de Jupiter, ou` l’abondance de H2 et He est dans
les meˆmes proportions que pour notre plane`te.
13.2.2 Opacite´ d’absorption UV
Dans ce cas, la profondeur optique monochromatique lie´e a` l’absorption
UV de l’espe`ce chimique i au niveau de pression P (qui conduit a` l’ionisation
de l’atome, ou a` l’ionisation ou la dissociation de la mole´cule) peut s’e´crire
en fonction de la densite´-colonne du composant en question et de la section
efficace d’absorption au nombre d’onde σ :
τ iUV(λ, P) = Ni(P)σ
i
UV(σ) (13.17)
avec σ iUV la section efficace d’absorption du composant i (a` ne pas confondre
avec le nombre d’onde σ).
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La densite´-colonne de i au niveau P, Ni(P), est de´termine´e d’apre`s
l’e´quation des gaz parfaits et l’e´quilibre hydrostatique.
Ni(z) =
Z
1
z
qin(z)dz (13.18)
z est l’altitude du niveau de pression P (z=0 pour P=1 bar par convention), et
n(z) la densite´ volumique de mole´cules (ou d’atomes) au niveau z.
L’e´quation d’e´quilibre hydrostatique e´tant
dP(z) =  n(z)
M(z)
NA
g(z)dz (13.19)
avec M la masse molaire de l’atmosphe`re, NA le nombre d’Avogadro, et g
l’acce´le´ration de la pesanteur. Muni de tout cela, on peut e´crire la densite´-
colonne de l’espe`ce i en fonction de la pression, compte-tenu que Pi =qiP (P
pression totale) :
Ni(P) = NA
Z P
0
qidP
Mg
(13.20)
Finalement, la profondeur optique lie´e a` l’absorption UV devient :
τ iUV(σ , P) = σ
i
UV(σ)NA
Z P
0
qidP
Mg
(13.21)
La comparaison des deux courbes se trouve sur la figure 13.1. Les pres-
sions pour lesquelles l’e´paisseur optique monochromatique (Rayleigh et UV)
est e´gale a` 1 sont calcule´es pour une atmosphe`re de 1 masse jovienne et de 1
rayon jovien (g ' 2500 cm s 2).
Les re´sultats montrent que l’hypothe`se selon laquelle le flux UV n’est pas
absorbe´ dans l’atmosphe`re et est diffuse´ avant d’atteindre le nuage, est plei-
nement justifie´ pour λ > 0.18 µm. En effet, au-dela` de 0.18 µm, le niveau
pour lequel τUV = 1 est beaucoup plus profond que le niveau pour lequel
l’atmosphe`re devient optiquement e´paisse pour la diffusion Rayleigh. C’est
en partie duˆ au fait que le rayonnement est peu ou prou absorbe´ au-dela` de
 0.18 µm, toute espe`ce chimique confondue. Ce cutoff correspond au seuil
de dissociation de l’eau en H2 + O(
1D) a` λ = 1770 A˚. En dessous de cette
longueur d’onde, l’e´nergie inte´gre´e du flux stellaire incident (e´gale a` 0.0016
% pour un flux solaire) est tellement faible qu’elle n’affectera pas la valeur de
l’albe´do de Bond de fac¸on significative (voir Annexe I pour son expression). En
toute rigueur, il faudrait soustraire a` l’albe´do de Bond les 0.0016% de l’e´nergie
stellaire totale incidente, contenue dans le spectre en-dessous de 0.18 µm et
absorbe´e par l’atmosphe`re.
Le rayonnement UV peut eˆtre a` l’origine d’une inversion de tempe´rature
dans les hautes couches de l’atmosphe`re du mode`le. Ce point sera discute´
dans la quatrie`me partie pour 51 Peg b, ou` l’on utilisera ces calculs pour esti-
mer le chauffage de la haute atmosphe`re.
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FIG. 13.1: Niveaux de pression pour lesquels l’atmosphe`re devient optiquement
e´paisse (pour la diffusion Rayleigh et pour l’absorption UV) en fonction du nombre
d’onde.
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Chapitre 14
Parame`tres physiques de 51
Peg b
L’analyse des donne´es spectroscopiques Doppler de Mayor et Que´loz
re´ve`le une masse Msin i = 0.47 0.02 MJ, projete´e sur la ligne de vise´e de
l’observateur, et une pe´riode orbitale P= 4.23 jours. i est l’angle d’inclinaison
de l’orbite et MJ la masse de Jupiter. La masse re´elle de 51 Peg est mal connue.
Une limite supe´rieure de la masse de 2 MJ a e´te´ estime´e d’apre`s le de´calage
Doppler des raies de l’e´toile (vsin i) ainsi que l’e´mission chromosphe´rique de
l’e´toile 51 Peg. Une relation lie en effet l’activite´ du CaII a` la pe´riode de rota-
tion de l’e´toile. Cette pe´riode est de´duite de la modulation pe´riodique du flux
de CaII. Connaissant le vsin i et la pe´riode de rotation de l’e´toile, ainsi que
son rayon, on peut avoir une estimation du sin i. L’hypothe`se fondamentale
de cette me´thode est que l’axe de rotation de l’e´toile correspond bien a` l’axe
de re´volution de la plane`te. Mayor & Que´loz (1995) ont estime´e la masse de
51 Peg b entre 0.5 et 2 MJ. En fait, ces mesures ont e´te´ affine´es et conduisent a`
une valeur maximale de  0.7 MJ(Gonzalez, 1998).
On pense que 51 Peg b est une plane`te ge´ante gazeuse qui a migre´ vers
l’e´toile jusqu’a` une distance a= 0.051 AU a` cause des frottements visqueux
avec le disque circumstellaire (Lin et al., 1996). Le lecteur est renvoye´ a` la
premie`re partie pour plus de de´tails.
Pour une ce qui suit, nous conside´rerons que la plane`te a une masse nomi-
nale de 1 MJ et un rayon de 1 RJ . Le choix de la valeur du rayon peut eˆtre
controverse´e, puisque les travaux de Guillot et al. (1996) indiquent qu’une
plane`te d’une telle masse devrait avoir un rayon de 1.2-1.3 RJ , dans le cadre
d’unmode`le radiatif/convectif et si la plane`te est aˆge´e de 8 milliards d’anne´es
(aˆge estime´ de 51 Peg A). Un rayon le´ge`rement supe´rieur a` celui de Jupiter
peut sugge´rer que la contraction d’une plane`te comme 51 Peg b n’est pas ter-
mine´e a` cause d’un refroidissement tre`s lent. Les conclusions peuvent aussi
de´pendre du temps de migration de la plane`te vers l’e´toile. Le rayon de la
plane`te, selon cette e´tude, est relativement insensible a` la masse pour M & 0.5
MJ.
110 14 - Parame`tres physiques de 51 Peg b
Chapitre 15
Profils de tempe´rature
15.1 Solutions du mode`le
Nous avons calcule´ diffe´rents cas selon la nature chimique et la position
du plancher nuageux dans l’atmosphe`re.
La figure 15.1 repre´sente les profils de tempe´rature solutions pour un nuage
optiquement e´pais de fer, de forste´rite et d’enstatite, respectivement a` 10,2 et
10 bar. Les grilles de pression de 10 2 bar a` 2 bar, et de 10 2 bar a` 10 bar,
comptent respectivement 48 et 81 niveaux. Quatre couches tampons en haut
de l’atmosphe`re, simulent l’interface entre l’atmosphe`re plane´taire et le milieu
environnant, de 10 2 a` 10 4 bar.
Sont donne´s pour comparaison les courbes de condensation des nuages
a` l’e´quilibre thermochimique en supposant des abondances e´lementaires so-
laires. Chaque profil montre´ dans la figure 1 satisfait d’une part l’e´quilibre
radiatif, d’autre part la position du niveau de condensation du nuage au bas
de l’atmosphe`re.
Les profils de tempe´rature re´ve`lent des tempe´ratures variant entre 750 et 2050
K dans l’intervalle de pression 10 5-10 bar. Des diffe´rences significatives ap-
paraissent selon la nature du nuage au-dessous du niveau a` 100 mbar. Ils
re´sultent des diffe´rences dans les proprie´te´s de re´flexion des nuages.
La question souleve´e page 58 concernant le CO2 me´rite a` pre´sent quelques
e´claircissements et la justification de l’hypothe`se selon laquelle nous le
ne´gligeons en tant que source d’opacite´. Le rapport de me´lange de CO2, a`
l’e´quilibre thermochimique, peut eˆtre de´termine´ en conside´rant :
 les deux e´quilibres chimiques
CO+ H2O () CO2 + H2 (15.1a)
H2O+ CH4 () CO+ 3H2 (15.1b)
 la conservation des rapports de me´lange de O et de C
qO = qH2O + qCO + 2qCO2 (15.2a)
qC = qCO + qCH4 + qCO2 (15.2b)
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FIG. 15.1: Profils de tempe´rature solutions du mode`le pour 51 Peg b.
En calculant les constantes d’e´quilibre des re´actions 15.1a et 15.1b et en
les combinant aux e´galite´s 15.2a et 15.2b, on de´duit l’expression de qCO2 en
fonction de qCO par exemple, avec pour hypothe`se que les concentrations de
CO et de H2O dominent devant la concentration de CO2. Applique´ au profil
moyen solution pour un nuage de fer par exemple, on trouve : qCO2  3 10
 6
a` P= 2 10 2 mbar, T= 800 K ; qCO2  4 10
 7 a` P= 300 mbar, T= 1200 K.
Ces re´sultats confirment bien la validite´ de l’hypothe`se de de´part.
La figure 15.2 illustre le profil des taux de chauffage, pour les trois so-
lutions du mode`le, a` chaque niveau de l’atmosphe`re. Ces taux peuvent in-
diffe´remment eˆtre qualifie´s de taux de refroidissement. En effet, cette pro-
prie´te´ re´sulte directement de la de´finition de l’e´quilibre radiatif qui est la base
du mode`le :
mg
Cp
dFIR
dP
=
mg
Cp
dF
?
dP
(15.3)
ou` m est la masse molaire de l’atmosphe`re, g l’acce´le´ration de la gravite´
(qui de´pend sensiblement de la pression), Cp la chaleur molaire a` pression
constante. Lemembre de gauche est le taux de refroidissement, celui de droite,
le taux de chauffage, de´termine´s l’un et l’autre selon la me´thode ite´rative
pre´sente´e en deuxie`me partie.
Nous avons aussi e´tudie´ deux cas extreˆmes dans lesquels le nuage est
soit totalement absorbant, soit purement re´fle´chissant. Cela correspond a` une
re´flectance e´gale a` 0 et 1, respectivement, inde´pendamment de la longueur
d’onde. Un nuage “blanc” donne´ par le mode`le a` 10 bar conduit au meˆme
15.1 Solutions du mode`le 113
1.E+4
9.E+3
8.E+3
4.75E-5 5.00E-5 5.25E-5
PR
ES
SI
O
N
 (m
ba
r)
FIG. 15.2: Taux de chauffage/refroidissement en fonction du niveau de pression.
profil de tempe´rature qu’un nuage de MgSiO3 a` la meˆme pression (Fig. 15.3).
Cette simulation asymptotique confirme les proprie´te´s fortement re´flectives
du nuage d’enstatite. D’autre part, le mode`le avec un nuage “noir” a` 2 bar est
similaire au mode`le avec un nuage de forste´rite (Fig. 15.4). Par conse´quent, les
mode`les avec des nuages optiquement e´pais de MgSiO3 et Mg2SiO4 semblent
fixer les limites des profils thermiques qu’on est en droit d’attendre au-dessus
du niveau a` 10 bar.
Dans la figure 15.3, le profil calcule´ pour un nuage tre`s re´fle´chissantmontre
une inversion de tempe´rature notable autour de 8 bar, juste au-dessus du
haut du nuage. Elle correspond effectivement a` un minimum local du taux
de chauffage, a`  9.5 bar dans la grille de pression (fig. 15.2) et re´sulte de la
forte re´flectivite´ du nuage de MgSiO3.
La courbe d’e´quilibre CO/CH4 de´coule de le´quilibre thermochimique :
CO+ 3H2 () CH4 + H2O (15.4)
Elle doit eˆtre compare´e au profil de tempe´rature solution (Fig. 15.5). D’apre`s
le profil, il en de´coule que l’abondance de CO est supe´rieure a` celle de CH4
a` tous les niveaux de pression. L’abondance maximale de CH4 est autour de
20 mbar : qCH4 = 5 10
 5. En re´alite´, bien que moins abondant que CO, CH4
contribue de par son opacite´ a` l’e´mission thermique et au flux stellaire re´fle´chi
dans certaines bandes spectrales. Ne´anmoins, son influence sur l’alte´ration
du profil thermique est relativement faible. L’effet le plus remarquable est de
re´chauffer la re´gion a` 100 mbar de 30 K et de refroidir la re´gion a` 3 mbar de 15
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FIG. 15.3: Profil de tempe´rature avec un nuage a` 10 bar de re´flectance R=1, compare´
au profil avec un nuage de MgSiO3 a` la meˆme pression.
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FIG. 15.4: Profil de tempe´rature avec un nuage a` 2 bar de re´flectance R=0, compare´ au
profil avec un nuage de Mg2SiO4 a` la meˆme pression.
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FIG. 15.5: Comparaison d’un profil de tempe´rature solution avec le profil d’e´quilibre
thermochimique CO-CH4.
K environ.
Un re´sultat majeur de ce travail est que le gradient de tempe´rature est sub-
adiabatique sur toute la grille de pression. En terme de pression/tempe´rature
et dans l’hypothe`se d’e´quilibre hydrostatique, le gradient de tempe´rature
dT=dz est proportionnel a` d ln T=d ln P. Ce dernier est, dans notre mode`le,
partout infe´rieur a` la valeur du gradient adiabatique :
d ln T
d ln P
=
R
CP
 0.30 (15.5)
En effet, pour H2, on a CP =
7
2R et pour He CP =
5
2R La valeur du gradient
de tempe´rature atteint au plus 0.23 a` 1 bar pour le profil avec un nuage de
Mg2SiO4 a` 2 bar (Fig. 15.6).
La condition d’e´quilibre radiatif est donc justifie´e.
On peut noter aussi que la structure thermique ne pre´sente pas d’inver-
sion de tempe´rature. La structure thermique de notre mode`le diffe`re ainsi
de celle des plane`tes ge´antes du Syste`me Solaire ou` l’on observe l’apparition
d’une stratosphe`re tre`s marque´e. Dans le cas de Jupiter, c’est le flux d’e´nergie
solaire qui chauffe l’atmosphe`re de cette plane`te dans les bandes de l’infra-
rouge proche du me´thane. Cette absorption d’e´nergie produit une inversion
de tempe´rature (appele´e tropopause) vers 140 mbar, a` 105 K. Le refroidisse-
ment radiatif de la stratosphe`re de Jupiter se produit a` travers la bande a` 7.7
µm de CH4 et a` travers les bandes a` 12.2 et 13.7 µm de C2H6 et C2H2, res-
pectivement, hydrocarbures produits par la photodissociation du me´thane.
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FIG. 15.6: Gradient de tempe´rature pour les profils solutions. Les petites oscillations
ne sont pas re´elles et re´sultent d’instabilite´s nume´riques.
Compte-tenu de la tempe´rature effective de 51 Peg b (Teff = 1200 K), la fonc-
tion de Planck correspondante pre´sente un maximum d’e´mission a` 2.4 µm (
4200 cm 1), et est de´cale´e dans une re´gion spectrale ou` les bandes de l’eau
sont particulie`rement fortes. Dans une certaine mesure, on trouve aussi la
bande du me´thane a` 3.3 µm et la bande du monoxyde de carbone a` 4.7 µm,
qui ensemble, participent au refroidissement de l’atmosphe`re, et interdisent la
formation d’une inversion de tempe´rature.
Nous avons introduit dans la figure 15.5 un des mode`les de Burrows et al.
(1997) pour une plane`te proche de 51 Peg b (1 MJ, Te f f = 1000 K). Ce profil de
tempe´rature a e´te´ calcule´ pour une plane`te isole´e. Il s’inscrit dans une the´orie
d’e´volution des objets de masse substellaire. Les calculs de telles structures
thermiques sont base´s sur un code dans lequel le chauffage atmosphe´rique
n’est dispense´ que par l’e´nergie interne de la plane`te (voir premie`re partie). Le
chauffage stellaire n’est pas pris en compte.
Le profil pre´sente´ est synthe´tise´ pour une plane`te de tempe´rature effective
e´gale a` 1000 K. Meˆme en renormalisant le profil a` une tempe´rature de 1200 K,
il apparait que la structure thermique reste globalement plus froide que le pro-
fil solution de notre mode`le au dessus du niveau a` 0.3 bar. Il est au contraire
plus chaud dans les couches plus profondes de l’atmosphe`re.
De plus, alors que notre profil est subadiabatique dans toute la grille de pres-
sion, ce qui justifie l’hypothe`se initiale de transfert d’e´nergie purement radia-
tif, les re´sultats de Burrows et al. re´ve`lent une alternance de zones radiatives
et convectives. En particulier, une zone convective dans cette grille de pres-
sion est visible entre 40 mbar et 1 bar. Ces re´sultats tirent bien suˆr leur origine
des diffe´rents processus de chauffage conside´re´s dans chacun de ces mode`les :
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source interne (Burrows et al.) et flux d’e´nergie externe fournie par l’e´toile (ce
travail). L’existence d’un gradient de tempe´rature plus faible que le montrent
les profils de tempe´rature de Burrows et al. est aussi visible dans le profil de
tempe´rature du mode`le de Seager & Sasselov (Fig. 5.3). Dans ce dernier cas,
meˆme si l’objet est plus chaud que le mode`le pre´sente´ ici, le faible gradient
de tempe´rature a` des niveaux de pression infe´rieurs a` 2 bar est caracte´ristique
d’un chauffage externe.
Nos re´sultats diffe`rent aussi de ceux de Burrows et al. quant a` la composition
atmosphe´rique. Nos profils de tempe´rature indiquent que CO est la mole´cule
carbone´e dominante (par rapport a` CH4), comme nous l’avons indique´
pre´ce´demment. Burrows et al. trouvent au contraire que pour une plane`te avec
Teff  1300 K, CH4 domine devant CO dans l’atmosphe`re supe´rieure.
15.2 Influence de la masse de la plane`te
Nous avons examine´ l’effet de la masse sur la structure thermique de l’at-
mosphe`re via le changement de gravite´. Ainsi, des simulations ont e´te´ mene´es
pour une plane`te deux fois plus massive que Jupiter (nomme´e EX1), et deux
fois moins massive que Jupiter (EX2), dans le but d’encadrer la structure ther-
mique attendue dans l’intervalle 0.5-2 MJ. Le rayon d’une telle plane`te varie
tre`s peu avec la masse, (Guillot et al.,1996). Par conse´quent on a garde´ une
meˆme valeur du rayon dans les deux cas. Cette valeur diffe`re de celle donne´e
par Guillot et al (1.2 RJ) pour une plane`te de 1MJ. Cependant dans un souci de
cohe´rence, et pour e´tablir des comparaisons avec Jupiter, le rayon a e´te´ fixe´ a` 1
RJ . La gravite´ de surface des deux plane`tes est donc deux fois et une demi fois
la valeur nominale ( 2400 cm s 2). Nous trouvons qu’a` une pression donne´e,
la tempe´rature est plus faible pour EX1 par rapport a` la plane`te initiale a` 1 MJ,
et plus e´leve´e pour EX2 (Fig. 15.7).
Ces re´sultats peuvent s’interpre´ter qualitativement de la manie`re sui-
vante :
– dans la haute atmosphe`re (P . 1 mbar) l’absorption est domine´e
par les transitions rotationnelles-vibrationnelles. Le milieu est globale-
ment optiquement mince, si bien que le coefficient d’absorption κ varie
line´airement avec la densite´. La profondeur optique est donc propor-
tionnelle a` P=g.
On peut en de´duire l’opacite´ τ de EX1 est similaire a` celle de la plane`te
nominale a` un niveau de pression plus deux fois plus grand : PEX1(τ) =
2P1MJ (τ)
– Dans la basse atmosphe`re du mode`le (P > 1 bar), l’opacite´ induite par
collision des paires H2-H2 et H2-He, ainsi que l’absorption des ailes des
raies mole´culaires, dominent. A pre´sent, l’opacite´ τ est proportionnelle
a` P2=g, conduisant de manie`re analogue a` : PEX1(τ) =
p
2P1MJ (τ).
Puisque la distribution verticale de l’opacite´ gouverne les taux de refroi-
dissement et de chauffage de l’atmosphe`re, et donc le profil de tempe´rature
a` l’e´quilibre, on s’attend a` ce que PEX1(T) valle deux fois P1MJ (T) dans l’at-
mosphe`re haute et
p
2P1MJ (T) dans l’atmosphe`re basse. Pour EX2, ces facteurs
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FIG. 15.7: Comparaison des profils de tempe´rature pour une plane`te de type 51 Peg b
de 2 MJ, 0.5 MJ et 1 MJ.
deviennent respectivement 1=2 et 1=
p
2. Ces caracte`res sont effectivement vi-
sibles dans les profils de la figure 15.7.
15.3 Rayonnement UV
La question est a` pre´sent de savoir si le chauffage par le rayonnement UV
de l’e´toile peut entrainer une inversion de tempe´rature.
On peut faire une estimation tre`s grossie`re du chauffage produit par l’ab-
sorption UV (photoionisation, photodissociation) dans l’atmosphe`re d’une
plane`te comme 51 Peg b. La figure de la deuxie`me partie, chapitre 3, montre le
niveau d’opacite´ τσUV = 1 dans 51 Peg b en prenant en compte les constituants
mole´culaires pre´sents. Cette courbe indique que l’absorption du rayonnement
ultraviolet en-dessous de 0.185 µm ( 0.2 µm) a principalement lieu entre les
niveaux de pressions 10 4  10 5 bar.
Il s’agit maintenant de comparer l’e´nergie de´pose´e dans ces dernie`res
couches par absorption du rayonnement UV et de la comparer avec l’e´nergie
de´pose´e pour λ > 0.4 µm.
Le taux de chauffage UV (HR) dans au niveau de pression P s’e´crit :
HR =
mg
CP
dF
dP
'
mg
CP
Fλ<0.2µm

Pτ=1
 2e2P=Pτ=1 (15.6)
ou` le facteur 2 dans le terme exponentiel de droite provient de la moyenne
hsecθi sur la journe´e. On prend en effet comme hypothe`se que le flux inci-
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dent est absorbe´ line´airement avec la pression : F(p) = F0e
 τ
= F0e
 p=p0 ou`
p(τUV = 1) = p0. Ici, F est de´termine´ en fonction de la constante solaire
(51 Peg A ayant une tempe´rature comparable a` celle du Soleil), c.-a`-d. le flux
d’e´nergie a` 1 UA. Rappelons que le flux incident est moyenne´ sur la < sur-
face > plane´taire (facteur 1/4). Il est calcule´ pour R
?
= 1.2 R

. La constante
solaire vaut : E

= 1370 W m 2.
Donc, pour 51 Peg b (flux moyenne´ avec facteur 1/4 et pour une e´toile de
rayon R
?
= 1.2 R

) :
F

=
1
4
 1370

1.2
0.05
2

107
104
= 1.97 108 erg s 1 cm 2 (15.7)
et
Fλ<0.2µm

' 8.1 10 3F

' 1.6 106 erg s 1 cm 2 (15.8)
avec
m = 2.3 g=mole
CP ' 3.5 8.32 10
7
' 2.91 108 erg K 1=mole
g ' 2500 cm s 2
Finalement, on trouve :
HRλ<0.2µm
P=10 4 bar
=
2.3 2511
2.91 108

1.6 106
106 10 4
 2e 2 ' 0.08 K s 1 (15.9)
HRλ<0.2µm
P=10 5 bar
=
2.3 2511
2.91 108

1.6 106
106 10 5
 2e 2 ' 0.7 K s 1 (15.10)
Avec ces conside´rations, on trouve que le taux de chauffageUV le´ge`rement
supe´rieur au taux de chauffage du a` l’absorption entre 0.4 et 6 µm. Dans tous
les cas, le taux de chauffage UV est dumeˆme ordre de grandeur que le taux de
chauffage du a` l’absorption dans les bandes rotationnelles-vibrationnelles des
composants atmosphe´riques gazeux. Son effet sur la structure thermique ne
peut donc pas eˆtre ne´glige´, et il pourrait induire, comme sugge´re´ auparavant,
l’apparition d’une inversion de tempe´rature dans les couches supe´rieures de
l’atmosphe`re du mode`le (vers 105 bar).
Ne´anmoins, la photodissociation de l’eau et du me´thane en particulier
entrainerait une photochimie complexe dans cette re´gion de l’atmosphe`re.
La composition chimique s’en trouverait alors change´e, et ne´cessiterait de
prendre en compte un mode`le a` part entie`re dont la mise en oeuvre de´passe
les pre´tentions initiales de ce travail.
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Chapitre 16
Spectres de re´flexion et
d’e´mission
16.1 Re´sultats globaux
Les spectres d’e´mission thermique et de re´flexion, correspondant aux pro-
fils de tempe´rature solutions de la figure 15.1, sont repre´sente´s sur les figures
16.1-16.3. Les raies sont convolue´es par une fonction d’appareil de type gaus-
sien. La re´solution spectrale correspond donc a` la largeur a` mi-hauteur σ
de cette gaussienne. En l’occurence, la re´solution spectrale est ici de 20 cm 1,
pour le spectre d’e´mission thermique et pour le spectre re´fle´chi. Les deux com-
posantes sont compare´es au flux spectral incident de l’e´toile en haut de l’at-
mosphe`re.
La composante stellaire re´fle´chie du spectre de la plane`te surpasse la com-
posante d’e´mission thermique seulement au-dela` de 13000  15000 cm 1 (soit
λ . 0.7 µm).
Le nuage de Mg2SiO4 a un faible albe´do spectral, a` toute longueur d’onde
dans le visible et le proche-infrarouge. La plus grande proportion de rayonne-
ment re´fle´chi est, dans ce cas, due essentiellement a` la diffusion Rayleigh par
le gaz (Fig.16.1) . L’efficacite´ de ce processus variant en 1/λ4, le flux diffuse´
croıˆt sensiblement avec la fre´quence.
En revanche, le nuage de MgSiO3 est tre`s re´fle´chissant, puisque ses pro-
prie´te´s optiques lui confe`rent un albe´do augmentant rapidement avec la
fre´quence, jusqu’a` atteindre 1 autour de 18000 cm 1(Fig. 16.2). Ceci se traduit
sur le spectre par une re´flexion totale du flux incident au-dela` de 18000 cm 1.
Le flux stellaire re´fle´chi est alors maximal pour ce nuage, alors qu’il est
minimale pour le nuage de forste´rite. Le nuage de Fer est un cas interme´diaire
entre les nuages de d’enstatite et de forste´rite.
La structure du spectre d’e´mission thermique est domine´e par les bandes
de la vapeur d’eau. L’absorption par CO dans sa bande fondamentale a` 4.7
µm (2100 cm 1) est facilement identifiable alors que l’absorption de CH4 est
visible principalement a` 3.3 µm (3030 cm 1). A titre comparatif, CO est absent
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FIG. 16.1: Flux thermique et re´fle´chi pour un nuage de Mg2SiO4 a` 2 bar.
des spectres de Burrows et al. (1997) dans l’intervalle 0.4-6 µm qui ne pre´sente
que des motifs duˆs a` H2O et a` CH4.
Le flux est maximal autour de 3.9 µm (2550 cm 1), une re´gion relativement
transparente dans 51 Peg b. D’autres feneˆtres spectrales apparaissent a` 2.2
µm (4500 cm 1), 1.7 µm (5900 cm 1), 1.3 µm (7900 cm 1) et 1.1 µm (9090
cm 1). Les raies spectrales sont vues en absorption. Ceci peut s’expliquer de
deux manie`res e´quivalentes :
– a` partir de l’e´quation de transfert et du fait que le gradient de
tempe´rature d ln T=d ln P est positif.
– a` partir de la loi de Kirchoff : le rayonnement chaud issu des couches
les plus profondes (domine´es par le continu d’absorption prove-
nant des collisions de H2-H2 et H2-He) peut eˆtre absorbe´ dans les
bandes rotationnelles-vibrationnelles des mole´cules plus haut dans
l’atmosphe`re (de tempe´rature moins e´leve´e) et donc re´e´mis a` une
tempe´rature plus faible, ce qui fait apparaitre ces bandes en absorption.
L’e´mission thermique est plus importante pour un nuage faiblement
re´fle´chissant que pour un nuage hautement re´fle´chissant, puisque la quantite´
d’e´nergie d’origine stellaire absorbe´e dans l’atmosphe`re est supe´rieure dans le
premier cas. Cela conduit a` un profil de tempe´rature globalement plus chaud,
a` niveau de pression e´gal.
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FIG. 16.2: Flux thermique et re´fle´chi pour un nuage de MgSiO3 a` 10 bar.
16.2 Incidence de la phosphine sur le spectre
Dans les plane`tes ge´antes du Syste`me Solaire, une feneˆtre a` 5 µm permet
de sonder les niveaux atmosphe´riques profonds et chauds ( 5-10 bars), par
la de´tection de l’e´mission thermique faiblement absorbe´e, e´mergeant de la
plane`te. Cette feneˆtre spectrale n’est pas pre´sente sur 51 Peg b. L’absorption
dans cette re´gion est notamment due a` la bande forte (1-0) du monoxyde de
carbone a` 4.7 µm. CO est en relativement grande abondance dans 51 Peg b
(qCO = 6 10
 4) compare´e a` Jupiter ou Saturne (qCO  10
 9).
Dans Jupiter et Saturne, la feneˆtre a` 5 µm est limite´e du coˆte´ des longueurs
d’onde plus faible par les bandes ν1 et ν3 de la phosphine, PH3 (Fig. 16.4).
Nous avons examine´ si ces bandes pouvaient affecter la feneˆtre a` 4
µm dans les plane`tes extrasolaires. La figure 16.5 montre un spectre calcule´
dans la re´gion des bandes de la phosphine ν1 et ν3. Le rapport de me´lange de
PH3 est pris e´gal a` celui de P, dans le Syste`me Solaire (6 10
 7). Il correspond,
aux barres d’erreurs pre`s, a` une abondance jovienne qPH3 = (6 2) 10
 7
)
(Kunde et al., 1982).
Des motifs d’absorption sont clairement visibles dans la re´gion a` 2300
cm 1 et dans la re´gion a` 2450 cm 1. L’effet de PH3 est cependant ne´gligeable
au-dela` de 2500 cm 1et en-dessous de 2300 cm 1. La feneˆtre atmosphe´rique
a` 3.9 µm ( 2550 cm 1) n’est donc pas affecte´e par l’absorption de la phos-
phine ; pour le mode`le avec un nuage deMgSiO3 a` 10 bar, le pic du flux a` 2550
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cm 1 reste a`  3900 erg s 1 cm 2/cm 1. Etant donne´ la faible abondance de
PH3, la structure thermique ne devrait pas eˆtre sensiblement modifie´e par les
bandes d’absorption de la phosphine.
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FIG. 16.3: Flux thermique et re´fle´chi pour un nuage de Fe a` 10 bar.
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FIG. 16.4: Spectre de l’e´mission thermique, entre 1800 et 2250 cm 1, observe´ dans la
re´gion la plus claire de la ceinture e´quatoriale nord de Jupiter. La feneˆtre a` 5 µm (2000
cm 1) est limite´e apre`s  2190 cm 1 par les bandes d’absorption ν1 et ν3 de la phos-
phine (Kunde et al., 1982).
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FIG. 16.5: Spectre de 51 Peg b, dans les bandes ν1 et ν3 de la phosphine, pour une
atmosphe`re limite´e par un nuage de MgSiO3 a` 10 bar.
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Chapitre 17
Albe´do de Bond et
tempe´rature effective
A partir des spectres thermiques, on peut calculer la tempe´rature effective
de la plane`te. On peut par ailleurs de´terminer des spectres re´fle´chis l’albe´do
de Bond.
La tempe´rature effective est donne´e par la loi de Stefan-Boltzmann, qui se
traduit ici par :
Te f f =
 
F
top
IR
σ
!1=4
(17.1)
ou` σ est la constante de Stefan qui vaut  5.67 10 5 erg s 1 cm 2 K 4. F
top
IR
est le flux thermique e´mergent de l’atmosphe`re : F
top
IR =
R
1
0 F
top
ν dν.
L’albe´do de Bond est de´termine´ en divisant l’e´nergie contenue dans le
spectre re´fle´chi, par l’e´nergie du flux incident en haut de l’atmosphe`re. La
contribution de l’albe´do de Bond pour des fre´quences infe´rieures a` 1700
cm 1 est ne´gligeable, mais elle ne l’est plus au-dela` de 25000 cm 1. Dans
le mode`le, l’atmosphe`re n’est plus absorbante et la re´flectance du nuage
est constante pour λ < 0.4 µm. De cette manie`re, nos calculs tiennent
grossie`rement compte de l’e´nergie contenue (9 %) dans le spectre stellaire au-
dela` de 25000 cm 1.
Nuage PNuage Te f f AB
Mg2SiO4 2 bar 1270 K 0.15
Fe 10 bar 1234 K 0.25
MgSiO3 10 bar 1154 K 0.42
TAB. 17.1: Tempe´rature effective Te f f et albe´do de Bond Ab calcule´s pour les solutions
du mode`le.
Tempe´rature effective et albe´do de Bond sont intimement lie´s a` travers la
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relation :
4σT4e f f = (1  Ab)F? (17.2)
ou` Ab est l’albe´do de Bond et F? la constante stellaire a` la distance orbitale
de 51 Peg b. Les valeurs des deux parame`tres sont rassemble´es dans la table
17.1 pour les diffe´rents cas solutions du mode`le radiatif. Nous trouvons que
51 Peg b pre´sente un albe´do compris entre 0.15 et 0.42, et une tempe´rature
effective dans l’intervalle 1154   1270 K. Ces limites correspondent aux cas
extreˆmes pour la re´flectivite´ des nuages au bas de l’atmosphe`re (R = 0,
R = 1). N’importe quel nuage posse´dant des proprie´te´s de re´flexion in-
terme´diaires confe´rerait a` la plane`te un albe´do de Bond et une tempe´rature
effective compris entre ces valeurs extreˆmales. On pourra noter qu’un mode`le
atmosphe´rique non limite´ par un nuage optiquement e´pais au bas de l’at-
mosphe`re, produirait un profil de tempe´rature interme´daire entre le cas cor-
respondant au nuage d’enstatite et celui correspondant au nuage de fer. En
accord avec cette remarque, on attendrait donc un albe´do de Bond compris
entre 0.25 et 0.42, et une tempe´rature effective comprise entre 1154 et 1234 K.
La raison de cela est que l’atmosphe`re en dessous de 10 bar peut eˆtre assi-
mile´e a` une couche nuageuse semi-infinie, de re´flectance comprise entre 0 et
1 ; le nuage de MgSiO3, tre`s re´fle´chissant (R 1 pour σ & 1000 cm
 1), et le
nuage de fer, faiblement re´fle´chissant (R 0.1 pourσ & 1000 cm 1) encadrent
alors de manie`re extreˆme le profil attendu en l’absence de nuage e´pais.
Les valeurs de l’albe´do de Bond calcule´ dans ce mode`le peuvent eˆtre com-
pare´s a` l’albe´do de Bond obtenu par Marley et al. (1999) pour l’atmosphe`re
sans nuage (atmosphe`re < claire >, mais diffusante par processus Rayleigh et
Raman) d’une plane`te de gravite´ jovienne (2200 cm s 2), de tempe´rature ef-
fective 1000 K, et illumine´e par une e´toile de type solaire (G2V). Une valeur
de 0.33, proche de celle de Jupiter (0.35) et qui s’inscrit dans la fourchette des
valeurs attendues dans ce mode`le d’e´quilibre radiatif avec un nuage au bas
de l’atmosphe`re, est alors trouve´e. Il est a` noter que le mode`le de Marley et al.
(1999) utilise une me´thode pour laquelle le rayonnement stellaire n’est pas in-
clus dans le calcul de la structure atmosphe´rique, les profils de tempe´rature
utilise´s e´tant issus des mode`les non-gris pour une plane`te isole´e de Burrows
et al. (1997).
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Chapitre 18
Profils de tempe´rature
Les candidats qui se preˆtent a l’application du mode`le sont les compa-
gnons substellaires dont la masse est infe´rieure a` 13 MJ. Les naines brunes,
dont les proprie´te´s principales ont de´ja` e´te´ discute´es dans la premie`re partie
de ce rapport, ont une e´nergie intrinse`que non ne´gligeable qui n’est pas ge´re´e
par le mode`le dans son e´tat actuel. Le second crite`re a` retenir dans le choix des
plane`tes a` retenir est qu’elles ne soient pas trop e´loigne´es de leur e´toile pour
que leur profil thermique ne devienne pas par endroits adiabatique ou su-
peradiabatique puisque le mode`le n’inclut pas le traitement des phe´nome`nes
convectifs. Nous avons donc choisi d’e´laborer un e´chantillon de plane`tes de
demi-grand axe variant de 0.05 a` 1 UA, avec une distance approximativement
multiplie´e par 2 pour chaque cas (a = 0.05, 0.1, 0.2, 0.5, 1), ignorant a priori
le comportement de la structure thermique pour les plane`tes les plus e´loigne´es
dans cet e´ventail de distances orbitales (des zones convectives pouvant ap-
paraitre pour les plane`tes de l’e´chantillon les plus distantes comme on va le
voir).
18.1 Calculs sans l’opacite´ de NH3
Nous avons donc fait varier la distance orbitale d’une plane`te de masse
nominale de 1 MJ, autour d’une e´toile de type solaire (plus pre´cise´ment une
e´toile ayant les meˆmes caracte´ristiques en termes de rayon et flux spectral).
Les simulations ont tout d’abord e´te´ produites pour une plane`te en orbite
a` 0.1 UA puis a` 0.23 UA (Fig. 18.1). Les profils de tempe´rature solution ont
e´te´ calcule´s pour un nuage de re´flectance 0, a` un niveau de pression de 30
bar. C’est ici une condition arbitraire, puisque qu’il n’existe pas d’e´le´ments
suceptibles de condenser (Fe, silicates, H2O,. . .) en abondance significative
(dans les conditions solaires) pour former un nuage a` ces niveaux de pression,
plus froids (900-1500 K) que pour 51 Peg b. Il n’est toutefois pas exclu qu’un
nuage condense plus profonde´ment dans l’atmosphe`re, a` des tempe´ratures
plus e´leve´es. N’importe comment, cette hypothe`se quant a` la re´flectance du
nuage ne devrait pas trop affecter le profil de tempe´rature de´termine´ au-
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FIG. 18.1: Profils de tempe´rature d’e´quilibre radiatif pour des plane`tes orbitant a` 0.05,
0.1 et 0.23 UA. L’opacite´ de NH3 n’est pas incluse.
dessus de  10 bar.
Nous trouvons que CH4 domine progressivement devant CO, tant et si
bien qu’il devient majoritaire en abondance compare´ a` CO, pour une plane`te
orbitant a` 0.23 UA, qui correspond au demi-grand axe de ρCrB b, dont les ca-
racte´ristiques physiques sont donne´es dans le tableau 3.1 de la premie`re par-
tie. Le profil d’e´quilibre thermochimique N2/NH3 indique que NH3 domine
devant N2 aux niveaux de pression infe´rieures a` 100 mbar. Il apparait donc
ne´cessaire de prendre en compte l’opacite´ due a` ce gaz.
Ces profils doivent eˆtre compare´s avec ceux de Burrows et al., issus d’un
mode`le non-gris pour une plane`te isole´e, c’est-a`-dire non illumine´e par une
e´toile. Cette dernie`re, de meˆme tempe´rature effective, pre´sente un gradient de
tempe´rature plus grand, et re´ve`le ainsi une premie`re zone convective entre
0.25 et 1 bar, et une autre au-dela` de 8 bar. A l’inverse, les profils calcule´s ici
sont partout subadiabatiques. La diffe´rence provient bien suˆr de la diffe´rence
de nature physique de la source de chauffage atmosphe´rique (interne vs ex-
terne).
18.2 Calculs avec l’opacite´ de NH3
Les profils de tempe´rature solution pour les diffe´rents cas sont compare´s
avec le profil de N2/NH3 a` l’e´quilibre thermochimique. La courbe a e´te´
construite pour une abondance solaire de N (qN ' 1.9  10
 4). Il est clair
que la pre´dominance de l’ammoniac gazeux se manifeste pour une plane`te de
1 MJ a` une distance un peu infe´rieure a` 0.23 UA. Pour la plane`te a` 0.23 UA, le
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NH3 domine entre 1 et 100mbar environ, mais l’inclusion de l’opacite´ de l’am-
moniac est ne´cessaire afin de confirmer cette conclusion. Nous serons alors en
mesure d’e´valuer l’incidence de NH3 a` la fois sur le profil de tempe´rature de
la plane`te et sur le spectre d’e´mission thermique.
Le nombre d’espe`ces mole´culaires dans l’atmosphe`re est a` pre´sent e´gal a`
5. Nous entendons, par la`, les composants pour lesquels l’opacite´ est prise en
compte dans la de´termination de la structure thermique. Il s’agit donc de H2,
H2O, CO, CH4 et NH3.
Avant de de´tailler la structure thermique de chacune des plane`tes, des
commentaires s’imposent sur les profils d’abondance de NH3 et de CH4, cal-
cule´s d’apre`s les profils de tempe´rature d’e´quilibre radiatif. Ces profils sont
repre´sente´s sur la figure 18.5. Pour 51 Peg b, CO et N2 dominent nettement par
rapport a` CH4 et NH3. Le sche´ma est tre`s diffe´rent pour les plane`tes plus loin-
taines (au moins pour a0.23 UA) puisque le me´thane y est dominant dans
ces plane`tes. Alors que le rapport de me´lange de CH4 atteint au plus 8 10
 5
autour de 30 mbar dans 51 Peg b, il est en revanche proche de la valeur so-
laire du carbone ( 6  10 4) sur toute la grille de pression pour les autres
plane`tes. Dans 51 Peg b, l’e´quilibre thermochimique indique que l’abondance
de NH3 est ne´gligeable. Au contraire, les plane`tes plus lointaines ont une at-
mosphe`re suffisamment froide pour que NH3 domine devant N2, au-dessus
du niveau a`  200 mbar a` 0.23 UA, et au-dessus du niveau a`  2 bar a` 1 UA.
Le nouveau profil obtenu pour la plane`te a` 0.23 UA (ρCrB b) est trace´ sur
la figure 18.2. Il est compare´ au profil solution sans ammoniac.
La dominance de NH3 s’affiche cette fois a` des niveaux de pression un
peu plus profonds, entre 1.6 et 160 mbar environ. L’effet le plus remarquable
de NH3 sur la structure thermique est le re´chauffement de l’atmosphe`re au-
dessous de 5 mbar, et le refroidissement au-dessus de ce niveau de pression.
La tempe´rature de l’atmosphe`re gagne jusqu’a` pre`s de 50 K vers 2 bar, alors
qu’elle perd environ 50 K au-dessus de 100 µbar.
L’inversion de tempe´rature rencontre´e entre, typiquement, 1 et 10 mbar ne
semble pas significative, puisqu’elle ne porte que sur 7-8 K, au plus. Il apparait
pre´mature´ de parler d’une re´elle inversion de tempe´rature ici, et meˆme de
stratosphe`re.
Le calcul du gradient de tempe´rature montre que le profil est toujours sub-
adiatique (Fig. 18.6), comme c’e´tait le cas pour les plane`tes a` a < 0.23 UA. Le
mode`le est donc toujours adapte´ dans ces conditions pour le traitement de ces
plane`tes de masse jovienne, au moins jusqu’a` 0.23 UA.
Pour une plane`te a` 0.5 UA, l’ammoniac est fortement dominant sur la grille
de pression, plus pre´cise´ment du haut du mode`le a` 10 5 bar jusqu’a` 2 bar,
alors que l’abondance du me´thane surpasse maintenant celle du monoxyde
de carbone sur la grille de pressions en totalite´ (Fig. 18.3). Bien que le gradient
de tempe´rature respecte la subadiabaticite´ de l’atmosphe`re en totalite´, le pro-
fil de tempe´rature re´ve`le des re´gions, notamment vers 200 mbar et 2 bar, ou`
l’atmosphe`re tend a` se rapprocher d’un comportement adiabatique (Fig. 18.6).
Les oscillations du gradient de tempe´rature dans les couches profondes
de l’atmosphe`re du mode`le sont dues aux instabilite´s nume´riques dans la
de´termination du profil de tempe´rature.
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FIG. 18.2: Profil de tempe´rature de la plane`te a` 0.23 UA. NH3 est une source d’opa-
cite´ supple´mentaire et est incluse dans la de´termination de ce profil qui est compare´ a`
l’ancien sans NH3.
On devine de´ja` que dans la re´gion encadre´e par ces deux niveaux de pres-
sion devrait alors apparaitre une zone convective pour des plane`tes de meˆme
caracte´ristiques physiques mais situe´es a` des distances plus e´leve´es de l’e´toile.
La figure 18.4 pre´sente le re´sultat de la simulation pour un Jupiter orbi-
tant a` 1 UA, qui correspond a` la distance ultime conside´re´e dans ce travail.
Burrows & Sharp (1999) pre´disent la condensation de Mg3P2O8 autour de 900
K, espe`ce chimique pour laquelle le pression n’agit que marginalement sur le
niveau de condensation. Ce condensat pourrait donc repre´senter, en premie`re
approximation, un candidat potentiel a` la formation d’un nuage au bas de
l’atmosphe`re. Cependant, toutes les espe`ces chimiques conside´re´es dans ce
mode`le sont par hypothe`se en e´quilibre thermochimique. Aucun mouvement
de convection ne peut donc alte´rer les abondances des e´le´ments, qui sont et
restent solaires. L’abondance solaire du phosphore e´tant  6 10 7, il est rai-
sonnable de penser qu’un nuage optiquement e´pais ne puisse se former dans
le domaine de pression ou` s’applique le mode`le. De plus, Burrows & Sharp
(1999)mentionnent aussi la condensation de FeS vers 710 K, inde´pendamment
de la pression. L’e´quilibre thermochimique qui est une des bases de ce mode`le
sugge`re que le fer en grande partie a e´te´ consomme´ pour la condensation du
nuage Fe me´tallique profonde´ment dans l’atmosphe`re. Rappelons que pour
un tel nuage (fer), on trouve un profil de tempe´rature solution pour 51 Peg b
a` 0.05 UA. A de telles tempe´ratures, on ne s’attend donc pas a` la condensa-
tion de FeS dans notre mode`le. Par conse´quent, on continue de supposer que
l’atmosphe`re gazeuse est claire (c.-a`-d. non pollule´e par un nuage) dans cette
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FIG. 18.3: Profil de tempe´rature solution pour un Jupiter a` 0.5 UA.
region de l’atmosphe`re situe´e au-dessus de 30 bar, et que les nuages restent
confine´s aux niveaux plus profonds.
Le profil de tempe´rature compare´ au profil d’e´quilibre thermochimique
N2-NH3 re´ve`le a` pre´sent la dominance de l’ammoniac sur l’azote mole´culaire
a` tous les niveaux atmosphe´riques. L’abondance de NH3 est quasiment e´gale
au rapport de me´lange de N au-dessus du niveau a` 3 bar.
Ces deux derniers calculs sont fortement susceptibles d’eˆtre incorrects a`
cause de l’abondance relativement e´leve´e de l’ammoniac dans les couches
supe´rieures de l’atmosphe`re. Les connaissances acquises sur les plane`tes du
Syste`me Solaire montrent en effet que le rayonnement UV du soleil pe´ne`tre
jusqu’a` un niveau de 0.3 bar environ dans Jupiter et peut donc dissocier NH3
au-dessus de ce niveau. En re´alite´, un mode`le complet traitant la photochimie
de l’ammoniac au-dessus dans l’atmosphe`re de ces plane`tes serait ne´cessaire
a` la de´termination de la composition chimique. On peut ainsi s’attendre a` un
appauvrissement de la quantite´ relative de NH3 au-dessus de 0.3 bar. Dans
ce cas, qualitativement, on pourrait s’attendre a` un re´chauffement de l’at-
mosphe`re aux niveaux de pression du mode`le infe´rieurs a` 0.1 bar.
Le profil de tempe´rature pour a = 1 UA n’est pas physique dans le cadre
de ce mode`le d’e´quilibre radiatif, a` cause de l’instabilite´ convective qui prend
place vers 500-600mbar. Une des techniques employe´es pour reme´dier a` cette
instabilite´ convective est d’introduire un flux convectif Fconv dans la re´gion
de l’atmosphe`re ou` apparait l’instabilite´. Cette quantite´ est proportionnelle a`
l’e´cart entre le gradient de tempe´rature obtenu dans la re´gion convective et la
valeur adiabatique. Bien entendu, l’introduction de ce flux a des re´percussions
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FIG. 18.4: Profil de tempe´rature solution pour un Jupiter a` 1 UA.
a` des niveaux diffe´rents de l’atmosphe`re qui peuvent eˆtre amene´s a` devenir
eux aussi convectifs. C’est pourquoi, a` chaque ite´ration, ces re´gions doivent
eˆtre corrige´es de l’instabilite´ convective pour que, a` terme, le profil devienne
soit radiatif, soit a` la limite de l’adiabaticite´, et ceci, en conservant le flux (ther-
mique+convectif+stellaire) dans sa totalite´. Ce processus requiert donc une
modification notable de l’algorithme utilise´ qui n’a pas e´te´ mise en oeuvre
pour ce travail.
De plus, a` 1 UA, la vapeur d’eau devrait condenser dans la re´gion 1-100
mbar. Cette condensation a deux effets majeurs : (i) le premier est de de´ple´ter
localement l’atmosphe`re en vapeur d’eau ; (ii) le second concerne l’extinction
du rayonnement par le nuage d’eau condense´e. Le premier point peut eˆtre
re´solu en corrigeant a` chaque ite´ration le profil d’abondance de la vapeur
d’eau au niveau atmosphe´rique ou` l’on attend la condensation. Le second
point est beaucoup plus de´licat a` traiter dans la version actuelle du mode`le.
Vu le rapport de me´lange de H2O ( 10
 3), on peut penser que le nuage forme´
ait une e´paisseur optique importante et modifie le transfert du rayonnement
de fac¸on appre´ciable.
En conclusion, les phe´nome`nes nouveaux qui apparaissent dans l’at-
mosphe`re de la plane`te a` une telle distance de l’e´toile marquent les limita-
tions du mode`le, tant au point de vue de la photochimie de l’ammoniac, qui
prend ici toute son importance, qu’au point de vue des processus physiques
gouvernant la structure thermique.
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FIG. 18.5: Profils d’abondance du me´thane (en haut) et de l’ammoniac (en bas) corres-
pondant aux profils de tempe´rature d’une plane`te de 1 MJ a` 0.23, 0.5 et 1 UA. Dans le
cas de CH4, les valeurs pour 51 Peg b avec un nuage de fer a` 10 bar ont e´te´ ajoute´es.
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FIG. 18.6: Gradient de tempe´rature des profils thermiques pour les plane`tes de demi-
grand axe 0.23, 0.5 et 1 UA.
Chapitre 19
Spectres de re´flexion et
d’e´mission
Les spectres de re´flexion et d’e´mission thermique sont pre´sente´s dans les
figures 19.1-19.4.
Le flux re´fle´chi affiche un comportement identique en fonction de la lon-
gueur d’onde dans tous les cas, avec bien suˆr une diminution globale de l’in-
tensite´ avec le flux stellaire incident quand la plane`te s’e´loigne de l’e´toile.
Le spectre thermique est caracte´rise´ par le de´calage vers les fre´quences
plus faibles, qui provient du fait de la diminution de la tempe´rature effective
avec la distance de l’orbite. L’absorption par la vapeur d’eau domine le spectre
thermique pour toutes les plane`tes. Les spectres synthe´tiques montrent une
feneˆtre spectrale a` 4 µm (2500 cm 1). Lorsque le rayon de l’orbite augmente,
le pic de flux a` 10-20 µm (500-1000 cm 1) devient de plus en plus intense,
compare´ a` la feneˆtre a` 4 µm. Pour ρCrB b (Fig.19.2) par exemple, a` 10 µm,
le flux e´mergent atteint un maximum de 3600 erg s 1 cm 2/cm 1, alors qu’a`
4 µm, il pique a` 4600 erg s 1 cm 2/cm 1, soit un rapport de  78 %. A 1
UA (Fig. 19.4), le flux a` 4 µm est quasiment e´gal a` celui a` 10 µm (330 erg s 1
cm 2/cm 1).
Pour les plane`tes a` 0.5 et 1 UA, les signatures des transitions
vibrationnelles-rotationnelles des mole´cules proviennent principalement du
haut de l’atmosphe`re. La majeure partie du flux e´mis se situe d’une part dans
le continu de H2 induit par collisions, notamment vers 17 µm, provenant de la
re´gion 0.1 bar, et d’autre part dans la feneˆtre vers 5 µm sondant des niveaux
de l’ordre du bar.
L’absorption par CH4 a` 3.3 µm (3030 cm
 1) est visible dans toutes les
plane`tes de l’e´chantillon. La signature a` 7.7 µm (1300 cm 1) est produite dans
les plane`tes plus froides. La signature de NH3 peut eˆtre vue a` 10.5 µm (950
cm 1). Aux tempe´ratures e´quivalentes de corps noir de ces plane`tes ( 300-
550 K), la fonction de Planck e´met plus favorablement vers 10-11 µm, dans
des bandes fortes du NH3. Les motifs du a` NH3 sont absents du spectre de la
figure 19.1 puisque l’ammoniac n’a pas e´te´ inclus dans ce mode`le.
Ces caracte´ristiques sont dues au de´calage de la fonction de Planck vers
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FIG. 19.1: Spectre d’un Jupiter a` 0.23 UA. L’opacite´ de NH3 n’est pas incluse.
des longueurs d’onde plus e´leve´es du fait de la diminution de la tempe´rature
globale de l’atmosphe`re plane´taire, mais aussi a` l’augmentation de la quantite´
relative de me´thane et d’ammoniac, a` mesure que la plane`te s’e´loigne de son
e´toile centrale.
145
FIG. 19.2: Spectre d’un Jupiter a` 0.23 UA. L’opacite´ de NH3 est incluse.
FIG. 19.3: Spectre d’un Jupiter a` 0.5 UA.
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FIG. 19.4: Spectre d’un Jupiter a` 1 UA.
Chapitre 20
Albe´do de Bond et
tempe´rature effective
Les donne´es de l’albe´do et de la tempe´rature effective sont rassemble´es
dans le tableau 20.1. L’albe´do de Bond pour un Jupiter a` 0.1 UA et au-dela`
pre´sente une valeur constante de 0.32. Cette proprie´te´ vient du fait que c’est
la vapeur d’eau et le me´thane qui gouvernent l’absorption du flux solaire en
l’absence de nuages et que leurs abondance sont les meˆmes dans toutes les
plane`tes mode´lise´es au-dela` de 0.1 UA. On peut noter que cette valeur de 0.32
est tre`s proche des valeurs mesure´es sur les plane`tes ge´antes de notre Syste`me
Solaire bien que leurs compositions et structures nuageuses diffe`rent nota-
blement. Le choix d’une re´flectance nulle au bas de l’atmosphe`re du mode`le
implique que le flux re´fle´chi ne se compose que du rayonnement diffuse´
par processus Rayleigh dans l’atmosphe`re gazeuse. Les simulations pour une
re´flectance spectrale non nulle inde´pendante de la longueur d’onde, ne de-
vrait pas changer significativement le re´sultat (meˆme dans le cas extreˆme ou`
R = 1). La plupart du flux incident est en effet absorbe´ avant d’atteindre le
bas de l’atmosphe`re du mode`le (30 bar), dans le domaine spectral conside´re´
pour l’illumination par l’e´toile (0.4-6 µm).
Cependant, plutoˆt que de fixer dans ce cas une re´flectance de valeur arbi-
traire dans le cas de ces plane`tes orbitant a` plus de 0.2 UA autour de l’e´toile
centrale, le mode`le pourrait eˆtre ame´liore´ en calculant l’albe´do e´quivalent,
duˆ seulement a` la diffusion Rayleigh par H2 et par He, d’une couche semi-
infinie ayant pour limite supe´rieure le bas de l’atmosphe`re du mode`le. On
obtiendrait alors, en utilisant la meˆme me´thode que pour la de´termination
de la re´flectance du nuage de silicates ou de fer au bas de l’atmosphe`re, une
re´flectance de´pendant de la longueur d’onde du rayonnement incident au bas
du mode`le.
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ORBITE (AU) NUAGE PNUAGE (bar) ABOND TEFF (K)
0.05 Fe 10 0.25 1234
0.05 Mg2SiO4 2 0.15 1270
0.05 MgSiO3 10 0.42 1154
0.10 R=0 30 0.32 855
0.23 (sans NH3) R=0 30 0.32 565
0.23 (avec NH3) R=0 30 0.32 565
0.50 R=0 30 0.32 383
1.00 R=0 30 0.32 277
TAB. 20.1: Albe´do de Bond et tempe´rature effective pour tous les cas de figure traite´s
dans le mode`le.
Sixie`me partie
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Chapitre 21
Moyens observationnels
disponibles au sol : les grands
te´lescopes
Nous donnons ici une vue globale des diffe´rents dispositifs disponibles
dans un proche avenir pour l’observation directe des exoplane`tes. Il s’agit
de la ge´ne´ration des grands te´lescopes, fruits de collaborations internatio-
nales, tant sur le plan scientifique que financier. Les instruments destine´s a`
la spectrome´trie dans l’infrarouge, domaine spectral prometteur pour la ca-
racte´risation des exoplane`tes, y sont e´nume´re´s sommairement avec leur do-
maine de travail et leur re´solution spectrale, pour chacun des projets.
21.1 La ge´ne´ration des te´lescopes de 8 m
21.1.1 le Very Large Telescope (VLT)
Le VLT, sous tutelle de l’ESO, est installe´ sur le Cerro Paranal a` 2635 m
dans le de´sert d’Atacama (Chili). Il consiste en quatre unite´s de 8.2 m de
diame`tre, fonctionnant inde´pendamment ou en mode combine´. Dans ce der-
nier cas, la surface collectrice e´quivalente correspond a` un miroir de 16 m
de diame`tre. Quatre autres te´lescopes de 1.8 m de diame`tre comple`tent le
re´seau en mode interfe´rome´trique, fournissant la capacite´ d’observations a`
haute re´solution spatiale (la ligne de base est alors de 200 m), avec une sen-
sibilite´ ine´gale´e. Chaque unite´ dispose d’un foyer Cassegrain, Nasmyth et
coude´. Les huit te´lescopes sont programme´s pour eˆtre ope´rationnels d’ici a`
l’an 2006. Le VLT est pre´vu pour fonctionner entre 0.3 et 25 µm, couvrant
ainsi le domaine de longueur d’onde des spectres thermiques et re´fle´chis des
atmosphe`res plane´taires mode´lise´es dans ce travail.
Les te´lescopes optimise´s pour l’infrarouge ont une transmission a` 0.85
µm qui ne devrait pas eˆtre infe´rieure a` 91 %, 86 %, and 65 %, respectivement
pour les foyers Cassegrain, Nasmyth et coude´.
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FIG. 21.1: Les quatre unite´s de 8 me`tres du VLT au Cerro Paranal (Chili), avec au pre-
mier plan, le centre de controˆle.
Les instruments dignes d’inte´reˆt pour la caracte´risation des exoplane`tes
sont les spectrome`tres ope´rant dans l’infrarouge thermique pour la de´tection
du flux e´mis par la plane`te dans ce domaine spectral. Les instruments pre´vus
pour e´quiper le VLT couvrent l’infrarouge proche de 1 a` 5µm. Ils doivent offrir
un pouvoir de re´solution suffisant pour espe´rer de´tecter les motifs spectraux
lie´s a` l’atmosphe`re de la plane`te, tout en be´ne´ficiant du de´calage Doppler du
spectre plane´taire (voir 22.1.2).
CRIRES, spectrographe infrarouge cryoge´nise´, a` haute re´solution, a e´te´
conc¸u pour le VLT dans le but d’exploiter la sensibilite´ accrue procure´e par
un instrument dispersif muni d’un grand re´seau de de´tecteur au foyer d’un
te´lescope de 8 m. Le spectrographe a e´te´ initialement de´veloppe´ pour la
de´tection spectroscopique de raies mole´culaires et atomiques e´mises par un
large e´ventail d’objets astrophysiques. Mais plus pre´cise´ment, un soin a e´te´
apporte´ dans le de´veloppement de l’instrument pour la de´tection des plane`tes
extrasolaires en adoptant la me´thode des vitesses radiales, mais surtout la
de´tection des raies des bandes fortes de CH4 et CO dans l’atmosphe`re des
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Jupiter < chauds >. Gu¨nter Wiedemann, responsable du projet a` l’ESO, a pu-
blie´ une simulation des spectres attendus pour 51 Peg b, avec un outil d’une
telle re´solution. Ses re´sultats sont en outre discute´s dans 22.1.2.
L’e´chelle cryoge´nise´ devrait fournir fournir une spectroscopie a` haute
re´solution dans le domaine spectral 1-5 µm. L’instrument emploie une grille
pour un pouvoir de re´solution de 105. Bien qu’encore en phase de conception,
l’instrument est pre´vu pour eˆtre ope´rationnel au foyer Nasmyth de l’unite´ 4
de 8 m en 2002.
Depuis l’ave`nement de la nouvelle discipline de l’astronomie qu’est la re-
cherche et la caracte´risation des plane`tes extrasolaires, la de´tection directe et
la spectroscopie de tels objets est devenu l’un des enjeux majeurs du VLT en
mode interfe´rome´trique.
L’imagerie et les observations spectrales avec le VLTI peuvent eˆtre re´alise´es
avec une re´solution angulaire de l’ordre de la milli-seconde d’arc, aux lon-
gueurs d’onde les plus favorables. La se´paration de 51 Peg b e´tant de 
3.4  10 3 arcsec, le VLTI devrait pouvoir re´soudre la plane`te, au plus a`
λ ' 1.65 µm (en disposant d’une ligne de base de 200 m).
21.1.2 Gemini
Le projet Gemini est un partenariat international impliquant les Etats-Unis,
le Royaume Uni, le Canada, le Chili, l’Australie, l’Argentine et le Bre´sil, l’ordre
indiquant la proportion de leur contribution. Il consiste en l’exploitation de
deux te´lescopes de 8.1 m, optimise´s pour les observations dans l’infrarouge,
dont l’un est base´ au sommet du Mauna Kea (Hawaii) a` 4214 m, et l’autre au
Cerro Pacho´n (Chili) a` 2715 m.
Le spectrographe proche-infrarouge GNIRS (Gemini Near-Infrared Spec-
trometer) a e´te´ de´veloppe´ pour tirer partie de la haute re´solution spatiale,
de la grande surface collectrice procurant une sensibilite´ accrue, et la faible
e´missivite´ du te´lescope Gemini dans l’he´misphe`re Nord. La conception est as-
sure´e par le NOAO. Le domaine de travail de GNIRS a e´te´ fixe´ entre 0.9 et 5.8
µm, avec une re´solution variable de 667 a` 18000.
Le spectrographe a` e´chelle PHOENIX est quant a` lui pre´vu pour e´quiper
Gemini sud en 2001. C’est un spectrome`tre refroidi a` 50 K dont les ca-
racte´ristiques sont comparables a` CRIRES pour le VLT en terme de re´solution
et de fre´quence de travail : un pouvoir de re´solution minimal de 105 et un
domaine spectral de fonctionnement entre 1 et 5 µm. Son activite´ dans le
domaine de la de´tection spectroscopique du flux d’e´mission des exoplane`tes
s’est de´ja` traduite durant 7 nuits en novembre 1998 au foyer du 4 me`tres du
Kitt Peak National Observatory (observations de 51 Peg, τBoo et υ And) par
l’observation de la bande de CO a` 2.3 µm, dans les trois syste`mes.
21.2 Le Keck
Les deux te´lescopes Keck, re´alise´s graˆce aux fonds du riche donateur
ame´ricain William Myron Keck, sont les plus grands te´lescopes optiques et
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KECK I et II GEMINI NORD
FIG. 21.2: Les te´lescopes Keck I et II et Gemini Nord, au sommet du Mauna Kea, a`
Hawaii.
infrarouges du monde. Ils sont installe´ au sommet duMauna Kea (Hawaii), et
partagent donc le site avec une douzaine d’autres te´lescopes. L’originalite´ des
miroirs de 10 m qui les e´quipent re´sident dans leur structure faite de 36 seg-
ments hexagonaux, chacun de 1.8 m de diame`tre, qui fonctionnent de concert
comme un seule pie`ce re´fle´chissante.
Le Keck dispose d’un mode interfe´rome´trique en combinant les faisceaux
des deux te´lescopes Keck I et Keck II. Mais la ligne de base de 80 m n’autorise
pas la re´solution spatiale de Jupiters < chauds > dans l’infrarouge proche.
En ge´ne´ral, les e´tudes spectroscopiques de´taille´es des sources astrono-
miques tirent be´ne´fice des re´solutions spectrales les plus e´leve´es possibles.
En pratique, ces re´solutions doivent ne´anmoins eˆtre en accord avec les temps
d’observation autorise´s par les grands observatoires, dont le Keck fait par-
tie. Les valeurs typiques des pouvoirs de re´solution envisage´s pour de telles
e´tudes s’inscrivent au-dela` de 20000, ce qui correspond a` une re´solution en
vitesse de 15 km s 1. De tels pouvoirs de re´solution imposent des contraintes
fortes sur les proprie´te´s des de´tecteurs, particulie`rement sur le niveau du bruit
de lecture et du courant d’obscurite´. Ces contraintes constituent un ve´ritable
de´fi pour l’astronomie infrarouge. Avec l’ave`nement de matrices infrarouges
grand format posse´dant un bruit de lecture ( 10 e´lectrons rms) et un courant
d’obscurite´ ( 0.1 e´lectron s 1/pixel) relativement bas, la spectroscopie infra-
rouge a` haute re´solution s’est ave´re´e accessible avec les grands te´lescopes.
NIRSPEC fait partie de la nouvelle ge´ne´ration d’instruments destine´e a`
e´quiper le KECK d’ici a` l’horizon 2000. C’est un spectrographe a` e´chelle a` dis-
21.2 Le Keck 157
persion croise´e. Il est e´quipe´ d’un syste`me de refroidissement actif, lui permet-
tant de travailler dans le proche-infrarouge entre 0.95 et 5.1 µm. Son pouvoir
de re´solution est R ' 25000 (12 km s 1), en mode e´chelle. Il peut toutefois tra-
vailler a` plus basse re´solution, auquel cas son pouvoir de re´solution descend
a`  2300.
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Chapitre 22
Signatures spectrales des
exoplane`tes
22.1 Simulation pour un te´lescope de 8 m
22.1.1 Cadre ge´ne´ral
Le mouvement orbital d’une plane`te extrasolaire de´cale pe´riodiquement
par effet Doppler son spectre entier par rapport au spectre de son e´toile pa-
rente. Cette modulation globale en fre´quence distingue le spectre plane´taire
et permet en the´orie d’identifier sans ambiguıˆte´ sa contribution au spectre to-
tal observe´. La modulation en fre´quence du spectre de la plane`te est la cle´ du
proble`me de la de´tection d’un signal faible en provenance de la plane`te : le
continu stellaire tre`s lumineux doit eˆtre soustrait extreˆmement pre´cise´ment
pour extraire en mode non-interfe´rome´trique la composante plane´taire du
spectre observe´ qui combine la contribution de l’e´toile et de la plane`te. La
soustraction du fond au niveau 10 4-10 5, habituellement prohibitive pour
l’astronomie au sol, est envisageable si le spectre plane´taire est module´ en
fre´quence par rapport au spectre stellaire. On utilise alors une technique de
corre´lation puisque la pe´riode et la phase de la modulation sont parfaite-
ment connues (Wiedemann, 1997). Il est toutefois ne´cessaire de disposer d’une
re´solution spectrale permettant de re´soudre ce de´calage Doppler ( 130 km
s 1 pour 51 Peg). Le proble`me lie´ a` la pre´cision est re´duit au bruit statistique
inhe´rent au flux stellaire. La re´duction du bruit peut eˆtre re´alise´e si un masque
est utilise´ a` l’entre´e du spectrographe pour supprimer partiellement le flux
stellaire pour des objets plus e´loigne´s que le seeing. Cette technique est bien
entendu plus efficace si la se´paration angulaire e´toile/plane`te est relativement
importante.
Les observations a` relativement haute re´solution ne sont pertinentes que
pour les Jupiter chauds (type 51 Peg b), bien que la se´paration de telles
plane`tes soit faible et que le flux e´mergent soit noye´ dans le flux de l’e´toile
primaire.
En effet, pour les plane`tes plus e´loigne´es, le flux thermique di-
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minue conside´rablement, compte-tenu de la tempe´rature atmosphe´rique
de´croissante avec la distance orbitale.
L’e´tude de la de´tectabilite´ de l’atmosphe`re d’une plane`te extrasolaire
et la caracte´risation de cette plane`te sont deux proble`mes clairement in-
terde´pendants. En effet, les investigations entreprises pour de´tecter les signa-
tures spectrales d’une telle plane`te sont base´es sur des mode`les the´oriques de
son atmosphe`re. D’autre part, la nature chimique re´ve´le´e par les observations
effectivement re´alise´es peuvent mettre en e´chec la mode´lisation, s’il s’ave`re
que les signatures spectrales observe´es sont tre`s diffe´rentes de celles pre´dites
par le mode`le.
Des signatures atmosphe´riques spe´cifiques sont requises pour caracte´riser
la composition des plane`tes ge´antes extrasolaires. A cet e´gard, des mesures
spectroscopiques a` partir d’observatoires au sol seraient tre`s pre´cieuses. Ces
mesures doivent d’abord eˆtre pre´pare´es avec une grande attention, demanie`re
a` exploiter les feneˆtres les plus favorables depuis le sol.
22.1.2 Application aux Jupiters chauds
Nous pre´sentons ici un examen de´taille´ de la de´tectabilite´ des signatures
spectrales des EGPs, applique´ a` 51 Peg tout d’abord. Ce choix est motive´
par l’intensite´ du rayonnement thermique e´mergent de la plane`te fortement
chauffe´e par l’e´toile primaire.
Nous nous concentrons essentiellement sur des mesures en mode non-
interfe´rome´trique, et donc sur un te´lescope monolithique (mono-miroir), dans
lequel les signaux de l’e´toile et de la plane`te du syste`me distant sont collecte´s
ensemble par le te´lescope. En suivant la strate´gie propose´e par Wiedemann
(1997), nous estimons la de´tectabilite´ des motifs spectraux mole´culaires a` re-
lativement haute re´solution, pour profiter du de´calage Doppler pe´riodique
( 130 km s 1 correspondant a` un pouvoir de re´solution R 2300) duˆ a` la
re´volution de la plane`te autour de l’e´toile.
Il est clair que la de´tection est favorise´e quand le rapport des flux
plane`te/e´toile est aussi grand que possible. Cela exclut la composante stellaire
re´fle´chie. Au contraire, plusieures feneˆtres spectrales dans le domaine ther-
mique semblent plus prometteuses. De nombreuses raies mole´culaires sont
attendues en absorption par rapport au continu plane´taire, mais deux bandes
fortes apparaissent dans les spectres : la bande (1-0) du CO a` 2100 cm 1, et
sur la bande ν3 de CH4 a`  3000 cm
 1. Elles s’inscrivent dans les feneˆtres
de transmission atmosphe´rique M et L respectivement (Fig 22.1). Les bandes
d’absorption de H2O de´finissent avec celles de CO2 les feneˆtres spectrales de
l’atmosphe`re terrestre dans l’infrarouge.
Ces bandes de CO et CH4 sont clairement identifiables dans les spectres
a` basse re´solution (5 cm 1) calcule´s pour 51 Peg b (voir Figs. 16.1-16.3). Elles
sont cependant localise´es bien au-dessous du pic de l’e´mission stellaire.
Dans la perspective des observations avec la nouvelle ge´ne´ration des
te´lescopes optiques qui offrent une surface collectrice jusqu’alors ine´gale´e
(8-10 m de diame`tre), nous avons synthe´tise´ des spectres a` haute re´solution
(σ = 0.5 cm 1). Nous avons e´tudie´ la possibilite´ de leur observation avec un
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FIG. 22.1: Transmission de l’atmosphe`re au Mauna Kea. Les donne´es spectrales va-
rient d’un site d’observation a` un autre ou d’une nuit a` l’autre, selon la masse d’air
conside´re´e et la quantite´ d’eau pre´cipitable.
te´lescope de 8 me`tres de diame`tre (comme le Very Large Telescope ou Gemini).
Les re´sultats se trouvent dans les figures 22.2.
Ces figures montrent le flux spectral dans les re´gions d’absorption de CO
et de CH4, compare´ au flux spectral de bruit e´quivalent (NESF) duˆ au bruit de
photons d’origine stellaire ramene´ a` l’entre´e du te´lescope. Le bruit de photons
est la source de bruit dominante dans cette gamme de longueur d’onde. Il est
converti ici en un niveau de flux e´mis par la plane`te.
Le nombre de photons nph venant de l’e´toile, collecte´s en t secondes par le
de´tecteur est :
nph =
TRB(T?)St
?tν
hν
(22.1)
ou` TR est la transmission te´lescope+instrument, B(T?) la fonction de Planck
pour une e´toile de tempe´rature effective T
?
, St la surface collectrice du
te´lescope, 

?
l’angle solide de l’e´toile vue depuis la Terre, h la constante de
Planck, ν la fre´quence du photon et ν la re´solution spectrale. Le bruit de
photon, gaussien, s’exprime comme la racine carre´e du nombre de photons
incidents collecte´s dans le te´lescope :
p
nph.
Nous en fait choisi de comparer directement le flux d’e´mission thermique
de l’atmosphe`re de la plane`te avec un flux e´quivalent produit par le bruit de
photons de l’e´toile, ramene´ a` la plane`te. Il ne s’agit donc plus de comparer
le nombre de photons e´mergents de la plane`te, collecte´s dans le de´tecteur,
avec le bruit de l’e´toile. Ce dernier point est ce que l’on appelle flux spectral
e´quivalent au bruit (dont l’acronyme est NESF en anglais).
NESF(ν) =
p
nph
hν
νtSt
pl
(22.2)
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ou` 
pl est l’angle solide de la plane`te vue depuis l’observateur.
En introduisant le flux de l’e´toile F
?
(σ) = piBσ(T?) et le nombre d’onde σ ,
(22.2) prend la forme :
NESF(σ) =
s
F
?


?
hcσ
piTRSt
2pltσ
(22.3)
σ e´tant la re´solution spectrale, de´finie en terme de nombre d’onde. Le rap-
port signal sur bruit S/B se traduit donc par le rapport du flux d’e´mission
thermique de la plane`te Fpl sur le NESF, a` σ donne´.
Pour un temps d’inte´gration de 9 heures et un facteur de transmission de
20 %, le NESF s’e´le`ve a`  950 erg s 1 cm 2/cm 1 a` 4.7 µm et  1400 erg s 1
cm 2/cm 1 a` 3.3 µm.
Nous voudrions de´tecter typiquement des motifs spectraux en absorption
comme ceux donne´s par exemple dans la figure 22.2 a` 2862 cm 1 pour CH4
et a` 2172 cm 1 pour CO. Les raies mole´culaires apparaissent en absorption
parce qu’elles prennent leur origine dans les couches atmosphe´riques plus
froides que le continuum de H2 induit par collisions.
Pour les signatures spectrales les mieux identifie´es, le rapport signal-sur-
bruit S/B est de  9 pour les raies d’absorption de CO et 5 pour les raies de
CH4, en 9 heures d’inte´gration.
Nous avons aussi calcule´ le contraste de ces motifs sur le continuum de
l’e´toile, c’est-a`-dire le rapport du flux plane´taire au continu stellaire. Nous le
trouvons e´gal a` 3 10 4 dans la bande du CO a` 4.7 µm et e´gal a` 2 10 4 dans
la bande du CH4 a` 3.3 µm.
Les calculs du spectre thermique de 51 Peg b a` haute re´solution montre que
seuls les motifs en absorption de H2O, CO et CH4 peuvent eˆtre de´tecte´s sur
un continuum a` 1100-1200 K. Ces re´sultats diffe`rent fortement du spectre de
Wiedemann (1997) dans lequel de forts motifs en e´mission de CO et CH4 sont
pre´sents a` un pouvoir de re´solution de R=105. Cette diffe´rence provient du fait
que le profil de tempe´rature de type Jupiter utilise´ par Wiedemann conduit a`
des tempe´ratures stratosphe´riques qui s’e´tendent de 400 K a` 40 mbar jusqu’a`
 1250 K a` 0.1 mbar (Gordon Bjoraker, communication prive´e). De plus, la
contribution des niveaux troposphe´riques n’est pas incluse.
En contradiction avec les conclusions optimistes de Wiedemann, il semble
que les signatures spectrales de CO et CH4 seront tre`s difficiles a` de´tecter a`
haute re´solution (voir figure 22.3). L’intensite´ des raies en e´mission obtenue
par l’utilisation du profil thermique de Jupiter renormalise´ a` la distance de
51 Peg b (0.05 UA). Cette structure thermique donne alors naissance aux in-
tenses motifs spectraux a` haute re´solution (R=105) vus en e´mission dans les
spectres 22.3. Nous pre´disons un rapport S/B au mieux de 9 pour 9 heures
d’inte´gration sur un 8 me`tres, a` une re´solution R 4300  6000 (respective-
ment a` 4.7 et 3.3 µm). Nos estimations est base´e sur l’hypothe`se que la source
de bruit dominante est le bruit de photons de l’e´toile. Nous n’avons pas du
tout pris en compte le bruit du de´tecteur ni le bruit du fond thermique, qui
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peuvent eˆtre importants au-dela` de 3 µm, tout particulie`rement pour les ob-
servations de la bande de CO.
Seule la nouvelle ge´ne´ration des grands te´lescopes optiques peut offrir les
spe´cifications techniques requises pour collecter les photons infrarouges des
EGP.
Mis a` part le besoin d’un grand miroir, nos re´sultats montrent aussi qu’un
spectrome`tre a` haute re´solution (R> 104) n’est peut-eˆtre pas le choix le plus
approprie´ pour l’observation de tels objets, distants et faiblement lumineux.
Comme le NESF varie comme 1=
p
σ , re´duire la re´solution de 105 a` 5 103
revient a` diminuer le bruit de photons par un factor 4 a` 5. Nous avons de´ja`
vu que pour une re´solution spectrale σ = 0.5 cm 1 a` 3.3 µm et 4.7 µm,
les motifs spectraux sont encore clairement reconnaissables. Comme souligne´
par Wiedemann (1997), l’effet des raies parasites d’origine stellaire peut eˆtre
e´limine´ graˆce au de´calage Doppler des raies due a` la rotation de la plane`te
autour de l’e´toile. N’importe comment, il peut s’ave´rer ne´cessaire de travailler
a` plus basse re´solution (R 100), e´tant donne´ le rapport signal/bruit que l’on
peut espe´rer pour la de´tection de H2O, CO et CH4 en 9 heures d’inte´gration.
A R 100, les motifs individuels ne sont plus isole´s dans les spectres, mais
l’absorption des bandes est encore visible.
Le proble`me qui reste a` re´soudre est que, a` basse re´solution (R< 100),
les motifs spectraux ne sont plus distinguables de ceux de l’e´toile. Cette forte
limitation empeˆche probablement la de´tection des bandes de CO et de H2O
dans l’atmosphe`re des plane`tes extrasolaires d’ores et de´ja` connues. Seules les
bandes du me´thane pourraient eˆtre de´tecte´es puisque ce gaz est absent de la
photosphe`re de l’e´toile parente, trop chaude pour laisser cette mole´cule dans
un e´tat stable au-dela` de 1200 K. Cependant, il est douteux que l’absorption
tellurique due au me´thane dans l’atmosphe`re terrestre puisse eˆtre e´limine´e a`
10 4 pre`s, ce qui rend la de´tection de ce gaz a` basse re´solution spectrale quasi
impossible.
Les observations directes spectres des EGPs n’ont plus qu’a` attendre la dis-
ponibilite´ et la mise en fonction des te´lescopes interfe´rome´triques comme le
VLTI (Very Large Telescope Interferometer) aux alentours de 2005. Une ligne
de base de 200 m de long entre les quatre unite´s de 8 m du VLT et plusieurs
te´lescopes auxiliaires de 1.8 m chacun seront alors accessibles aux observa-
teurs. La re´solution angulaire correspondante devrait permettre de se´parer les
EGPs de leur e´toile parente. L’observation des bandes d’absorption par H2O,
CO, CH4, et probablement PH3, dans les plane`tes a` une re´solution de 100-1000
deviendra alors un objectif re´aliste.
22.2 Application des spectres synthe´tiques a` haute
re´solution pour des observations au Keck II
Les mode`les que nous avons de´veloppe´s font l’objet d’un projet d’obser-
vation, sous la tutelle de Drake Deming (NASA/GSFC), au foyer du Keck II
. La proposition d’observation concerne la de´tection de la plane`te τ Bootis b,
dont les principales caracte´ristiques sont compile´es dans la table 3.1 de la 1e`re
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partie. L’instrument envisage´ pour la de´tection est le spectrographeNIRSPEC,
dont les proprie´te´s sont de´taille´es dans la section 21.2.
Fondamentalement, le but de cette expe´rience est de de´terminer l’incli-
naison de l’orbite de la plane`te. En effet, τ Boo b ayant e´te´ de´tecte´e par
ve´locime´trie Doppler, le parame`tre sin i, inte´grant l’inclinaison de l’orbite
plane´taire, demeure inconnue par l’usage d’une telle me´thode. Ainsi, la masse
de la plane`te est connue sans e´quivoque, si sin i est de´termine´.
La me´thode employe´e tire partie du de´calage Doppler des raies plane´taires
par rapport a` celles de l’e´toile. Pour un large e´ventail d’inclinaisons, on s’at-
tend a` ce que le de´calageDoppler des raiesmole´culaires de la plane`te soit plus
important que la re´solution spectrale deNIRSPEC, et aussi plus important que
la largeur des raies stellaires. Le proble`me principal restant la faible amplitude
relative des raies de l’atmosphe`re plane´taire par rapport au continu de l’e´toile,
il peut eˆtre re´solu en utilisant une technique de corre´lations croise´es. On peut
re´sumer les e´tapes de la spectroscopie comme suit :
 Acquisition des spectres a` haute re´solution de l’e´toile+plane`te dans les
domaines spectraux les plus favorables des bandes de CO et CH4.
 Soustraction des raies, mode´lise´es, de l’atmosphe`re terrestre, des raies
stellaires et du continu de l’e´toile. Le spectre re´sultant ne contient donc que le
spectre de la plane`te. Le nombre d’observations est suffisant pour couvrir les
diffe´rentes phases orbitales de la plane`te (soit 4 nuits, la pe´riode orbitale de τ
Boo b e´tant de  3.3 jours).
 Connaissant le de´calage Doppler du centre demasse du syste`me (et donc
la phase orbitale de la plane`te, le spectre synthe´tique fourni par notre mode`le
est de´place´ suivant ce de´calage, et corre´le´ avec le spectre observe´ et re´duit
(spectre de la plane`te), en supposant une valeur donne´e de sin i. Le re´sultat
est alors inte´gre´ en fre´quence. La valeur du coefficient de corre´lation est alors
moyenne´ en tenant compte des diffe´rentes phases orbitales observe´es. Ces
e´tapes sont re´pe´te´es pour d’autres valeurs de sin i, ce qui conduit a` une fonc-
tion des valeurs de corre´lation en fonction de sin i. On s’attend a` ce que pour
la bonne valeur du sin i le coefficient de corre´lation soit maximum de fac¸on
significative, compte tenu du bruit.
Nous avons calcule´ les flux spectraux de l’e´mission thermique de la
plane`te dans la bande ν3 de CH4 et (1-0) de CO pour 51 Peg, mais adapte´
cette fois la NESF attendue pour un te´lescope de 10 m, et pour un pou-
voir de re´solution e´quivalent a` celui promis par le spectrographe NIRSPEC
(R = 25000). Bien que les observations doivent s’appliquer a` τ Boo b, peut-
eˆtre plus massive (Msin i = 3.66 MJ) que 51 Peg b, le spectre e´mergent de τ
Boo b est suppose´ ne pas eˆtre trop diffe´rent de celui de 51 Peg b. Le temps
d’inte´gration, donne´ pour l’exemple, est toujours de 9 heures. Les re´sultats
sont visibles sur la figure 22.4. Le niveau de bruit est  1.6 fois plus fort a` 3.3
µm que celui calcule´ pour un te´lescope de 8 m, avec une re´solution spectrale
de 0.5 cm 1, puisque la NESF varie comme 1=
p
Stσ .
La feneˆtre a` 10 µm visible dans le spectre synthe´tique d’une plane`te jo-
vienne a` 0.23 UA peut sembler prometteuse, dans la mesure ou` le flux stellaire
est relativement re´duit dans cette re´gion spectrale, offrant ainsi un contraste
plane`te/e´toile supe´rieur a` 2.5 10 4 . C’est une re´gion spectrale ne´anmoins
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assez proble´matique pour des observations au sol, dans la mesure ou` le bruit
thermique, cause´ par l’atmosphe`re terrestre et l’e´missivite´ du te´lescope, y est
relativement fort.
166 22 - Signatures spectrales des exoplane`tes
NOMBRE D’ONDE
NOMBRE D’ONDE
FIG. 22.2: Spectres a` haute re´solution (0.5 cm 1) dans la bande (1-0) de CO a` 4.7µm (en
haut) et dans la bande ν3 de CH4 a` 3.3 µm (en bas).
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FIG. 22.3: Spectres a` haute re´solution (R = 105) d’apre`s les calculs de Wiedemann
(1997) pour un profil de tempe´rature de Jupiter renormalise´ a` la distance orbitale de 51
Peg b (a = 0.05 UA). L’intensite´ est exprime´e en nombre de photons collecte´s avec un
te´lescope de 8 m en 3 heures d’inte´gration, pour obtenir une de´tection a` 3 σ .
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FIG. 22.4: idem que la figure 22.2, mais pour un te´lescope de 10 m de diame`tre et un
pouvoir de re´solution de 25000, correspondant a` l’instrument NIRSPEC (σ ' 0.08
cm 1 a` 2150 cm 1 et σ ' 0.12 cm 1 a` 3030 cm 1).
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Conclusion
Motive´e par les projets de de´tection, d’observation et surtout de ca-
racte´risation des plane`tes extrasolaires ge´antes, cette the`se de´crit un mode`le
d’e´quilibre radiatif dont la finalite´ est de de´terminer la structure thermique
des plane`tes extrasolaires de type jovien, mais aussi de pre´dire les spectres
de ces plane`tes qui pourront eˆtre observe´es dans un futur proche graˆce
au formidable de´veloppement des techniques d’observation et aux grands
projets instrumentaux. Ce qui suit constitue un re´sume´ des fondements de ce
travail et des principaux re´sultats obtenus.
Dans la premie`re partie, nous avons expose´ sommairement les connais-
sances de´duites des observations et de la the´orie sur la formation, la
composition des plane`tes ge´antes du Syste`me Solaire et sur la physique
qui les gouverne. Bien que cette the`se se concentre essentiellement sur
l’e´tude des exoplane`tes (de masse jovienne), les travaux re´cents relatant
les caracte´ristiques ge´ne´rales et la spectroscopie des naines brunes ont
e´te´ pre´sente´s. Cette extension est justifie´e puisque, globalement, meˆme si
l’origine des naines brunes est radicalement diffe´rente de celle des plane`tes
ge´antes, les tempe´ratures re´gnant dans les niveaux atmosphe´riques acces-
sibles a` l’observation devraient re´ve´ler une chimie et des processus physiques
plus proches de ceux rencontre´s dans les plane`tes que dans les e´toiles.
Dans la seconde partie, le cadre du mode`le a e´te´ de´crit en de´tail. La com-
position chimique de l’atmosphe`re gazeuse a e´te´ de´termine´e. Les principales
espe`ces chimiques en phase gazeuse ont e´te´ se´lectionne´es en supposant
des abondances e´le´mentaires solaires. Leur abondance respective obe´it a`
l’e´quilibre thermochimique. Nous avons aussi identifie´ la nature des nuages
susceptibles de condenser au bas de l’atmosphe`re dans un domaine de
tempe´rature de  1600 K a`  2000 K : il s’agit de silicates (quartz, enstatite,
olivine) et de fer. Ce nuage, compose´ de l’une ou de l’autre de ces espe`ces,
est suppose´ optiquement e´pais. Il constitue, avec l’hypothe`se de l’e´quilibre
radiatif, la pierre angulaire de ce mode`le. Chauffage et refroidissement at-
mosphe´rique sont calcule´s par un code de transfert radiatif raie par raie dans
chaque couche de l’atmosphe`re. Le chauffage de l’atmosphe`re de la plane`te
par le rayonnement de l’e´toile centrale est calcule´ en re´solvant l’e´quation de
transfert dans l’approximation a` deux faisceaux en tenant compte du rayon-
nement diffuse´ Rayleigh par H2 et He. Le refroidissement de l’atmosphe`re est
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de´termine´ par un calcul exact de transfert de rayonnement sans diffusion.
Le profil thermique re´sultant est alors obtenu en e´quilibrant, dans chaque
couche atmosphe´rique, le taux de chauffage et le taux de refroidissement.
Dans la troisie`me partie, nous avons de´crit les donne´es spectroscopiques
utilise´es dans le mode`le. Il s’agit d’une part des donne´es servant au calcul
de l’opacite´ dans l’atmosphe`re gazeuse du mode`le : elles se composent
des spectres d’absorption induite par collisions de H2-H2 et H2-He a` des
tempe´ratures comprises entre 500 et 3000 K, et des spectres de raies de
l’infrarouge lointain (500 µm) au visible (0.4 µm) des espe`ces mole´culaires
minoritaires H2O, CO, CH4 et NH3. D’autre part, nous avons indique´ les
constantes optiques utilise´es dans le calcul de l’albe´do de simple diffusion
pour des grains de silicates et de fer composant le nuage du bas de l’at-
mosphe`re, la` ou` la tempe´rature permet la condensation d’un tel nuage.
Le mode`le a tout d’abord e´te´ applique´ a` 51 Peg b (quatrie`me partie), pour
des raisons historiques puisqu’il s’agit de la premie`re exoplane`te ge´ante dont
l’existence a e´te´ re´ve´le´e par la me´thode des vitesses radiales. De plus, 51 Peg
b, avec un Msin i ' 0.5 MJ et un demi-grand axe a ' 0.05 UA, constitue le
prototype des plane`tes ge´antes gravitant tre`s pre`s d’une e´toile de type solaire.
Les simulations ont e´te´ faites pour un nuage optiquement e´pais au bas de
l’atmosphe`re constitue´ d’une seule espe`ce de grains (Mg2SiO4, MgSiO3 ou Fe)
et dont le sommet se situe a` 2 bar, 10 bar et 10 bar, respectivement.
Les re´sultats re´ve`lent que la prise en compte dans le mode`le de l’illumi-
nation stellaire conduit a` une structure thermique tre`s diffe´rente de celle ob-
tenue dans les mode`les non-gris de Burrows et al. pour une plane`te isole´e
de meˆme Teff. Cette diffe´rence majeure s’explique aise´ment par la nature de
la source d’e´nergie conside´re´e dans le chauffage de l’atmosphe`re plane´taire :
e´nergie externe d’origine stellaire dans notre mode`le, e´nergie interne de la
plane`te dans le mode`le de Burrows et al.. Le chauffage du rayonnement stel-
laire a pour conse´quence de re´chauffer davantage le haut de l’atmosphe`re de
notre mode`le, alors que l’e´nergie interne re´chauffe davantage le bas de
l’atmosphe`re du mode`le de Burrows et al.. Pour autant, les deux mode`les
conduisent a` une structure thermique de´pourvue d’inversion de tempe´rature
dans les couches atmosphe´riques supe´rieures.
La distribution verticale des espe`ces chimiques, et plus particulie`rement
de CH4, est dissemblable d’un mode`le a` un autre. Alors que le mode`le de
Burrows et al. indiquent que CH4 est l’espe`ce chimique carbone´e dominante
au-dessus de  100 mbar, nous trouvons au contraire que CO domine sur
toute la grille de pression de l’atmosphe`re de notremode`le d’e´quilibre radiatif.
Le spectre thermique correspondant au profil de tempe´rature obtenu pour
51 Peg b est domine´ par la vapeur d’eau, dont les motifs spectraux sont vus
en absorption, puisque le gradient de tempe´rature est ne´gatif dans toutes le
couches atmosphe´riques. Il exhibe de plus une feneˆtre spectrale a` 4 µm. Cette
feneˆtre est absente des mode`les de Burrows et al. pour une plane`te aux ca-
racte´ristiques similaires. De plus, alors que la pre´sence de CO se manifeste
par sa bande (1-0) a` 4.7 µm, cette signature spectrale est comple´tement ab-
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sente dans le spectre du mode`le pour une plane`te isole´e.
Nous avons trouve´ une tempe´rature effective variant de 1155 K a` 1270 K
selon la nature du nuage profond, et un albe´do de Bond compris entre 0.15 et
0.42.
Dans la cinquie`me partie, nous avons donne´ les re´sultats des simula-
tions toujours applique´es a` des plane`tes de 1 MJ et de 1 RJ en augmentant
l’e´loignement de la plane`te a` l’e´toile jusqu’a` une distance ultime de 1 UA.
La structure thermique obtenue montre que l’e´quilibre radiatif est respecte´
dans tous les cas, sauf pour une plane`te a` 1 UA qui marque la limitation du
mode`le dans sa version actuelle. Le me´thane et l’ammoniac sont a` pre´sent
les mole´cules dominantes, par rapport au monoxyde de carbone et a` l’azote
mole´culaire, respectivement, pour les plane`tes au-dela` de 0.23 UA.
Les spectres montrent l’apparition d’un pic de flux a` 10 µm, de plus en
plus important par rapport a` la feneˆtre a` 4 µm (toujours dominante dans le
spectre) a` mesure que la distance orbitale augmente. La signature de la bande
forte ν2 de NH3 est visible a` 10.5 µm (950 cm
 1). Au-dela` de 0.5 UA, le CH4
se manifeste de plus par un motif en obsorption a` 7.7 µm (1300 /cm).
La valeur de la tempe´rature effective s’e´tend de 855 K pour une plane`te
a` 0.1 UA, a` 277 K pour une plane`te a` 1 UA. L’albe´do de Bond est e´gal a` 0.32
dans tous les cas.
Enfin, dans la sixie`me et dernie`re partie, nous avons examine´ en de´tail la
possibilite´ de de´tecter directement, a` partir d’un te´lescope mono-miroir au
sol, les plane`tes en orbite rapproche´e autour de leur e´toile. Une telle de´tection
n’est faisable que dans l’infrarouge, auquel cas le contraste entre la plane`te
et l’e´toile est de l’ordre de quelques 10 4. Applique´ a` 51 Peg b, nous avons
calcule´ le rapport S/B que l’on obtiendrait pour un miroir de 8 me`tres de
diame`tre et en 9 heures d’inte´gration, en ne prenant en compte que le bruit de
photons duˆ a` l’e´toile. Dans le souci de caracte´riser la composition chimique
de l’atmosphe`re pour une telle plane`te, les simulations ont e´te´ mene´es dans
des bandes spectrales contenant la signature de CH4 a` 3.3 µm ainsi que celle
de CO a` 4.7 µm. A une re´solution de 0.5 cm 1, le rapport S/B atteint environ
une valeur de l’ordre de 10 par e´le´ment spectral. Ne´anmoins, une technique
de corre´lations croise´es devrait augmenter significativement cette valeur.
Globalement, les re´sultats sont bien cohe´rents avec les hypothe`ses retenues
dans le de´veloppement du mode`le. Cependant, comme dans tout mode`le, des
ame´liorations sont requises. Elles ont e´te´ par ailleurs identifie´es dans ce rap-
port et motivent le de´veloppement d’un mode`le encore plus re´aliste.
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Perspectives
Les perspectives propose´es ici sont de deux types. Elles concernent tout
d’abord le mode`le lui-meˆme et les ame´liorations requises pour prendre
en compte les phe´nome`nes physiques qui n’ont pas e´te´ conside´re´s jusqu’a`
maintenant. Mais elles concernent aussi l’utilisation du mode`le dans les
projets d’observation et de caracte´risation des plane`tes extrasolaires, a` plus
ou moins long terme.
S’il est concevable de penser que, pour les Jupiter chauds, l’e´nergie stellaire
incidente supplante l’e´nergie interne de la plane`te (pourvu que cette dernie`re
soit suffisamment aˆge´e et pas trop massive), il serait judicieux d’introduire
une source d’e´nergie interne a` l’avenir pour les plane`tes plus distantes de
leur e´toile centrale. L’expe´rience du Syste`me Solaire nous enseigne que la
source d’e´nergie interne des plane`tes ge´antes reveˆt plusieurs formes : contrac-
tion gravitationnelle, conversion de l’e´nergie potientielle lie´e a` la chute des
atomes d’he´lium vers le coeur de la plane`te. . . C’est en tout e´tat de cause un
proble`me qui reste complexe et spe´culatif, mais qu’il serait inte´ressant d’abor-
der pour e´tudier les modifications engendre´es sur la structure thermique de
l’atmosphe`re.
Un exercice plus aise´ est d’appliquer les e´tapes de la mode´lisation a`
de ve´ritables candidates exoplane`tes, en fonction notamment du spectre de
l’e´toile. Pour des raisons de simplicite´, tous les mode`les de notre travail ont
e´te´ calcule´s pour un flux stellaire incident qui correspond a` celui du Soleil.
Le catalogue des plane`tes de´couvertes a` ce jour montre qu’elles ne gravitent
pas toutes autour d’une e´toile de type solaire. En particulier, τ Boo b orbite au-
tour d’une e´toile de tempe´rature effective 6500K. Desmode`les de spectre de
flux stellaire sont disponibles dans la litte´rature pour diffe´rentes tempe´ratures,
me´tallicite´s et gravite´s d’e´toiles (Kurucz, 1979).
Comme nous l’avons vu, l’abondance du CO2 dans 51 Peg b est
certes faible compare´e a` l’abondance de CO (au moins 100 fois moindre).
Ne´anmoins, si l’effet attendu sur la structure thermique devrait eˆtre impercep-
tible (une hypothe`se que l’on a de´ja` conside´re´e pour PH3), il serait inte´ressant
de quantifier son action sur le spectre d’e´mission thermique, notamment au
niveau des bandes fortes de CO2 a` 2.7 µm, 4.3 µm et 15 µm. Dans cette meˆme
direction, rien n’empeˆche d’inclure dans le mode`le d’autres sources d’opacite´
mole´culaireminoritaires a` l’e´quilibre thermochimique. Cette correction se fera
bien suˆr au de´triment d’un temps de calcul accruˆ.
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Un effort essentiel doit eˆtre fait pour tenir compte de la condensation
locale de la vapeur d’eau qui aura pour conse´quence de diminuer l’abondance
de l’eau en phase vapeur. Nous avons vu que ce phe´nome`ne se produisait
a` 1 UA, entre 1 et 100 mbar. Cette e´tape doit de´sormais se ge´ne´raliser si le
mode`le doit s’appliquer a` des plane`tes au-dela` de 1 UA. Pre´cisons toutefois
que la condensation de l’eau dans les couches supe´rieures de l’atmosphe`re du
mode`le peut eˆtre minimiser si conside`re la photodestruction de la vapeur
d’eau par le rayonnement UV de l’e´toile. Le rayonnement UV devrait plus
ge´ne´ralement agir sur les autres mole´cules de l’atmosphe`re en touchant
notamment CH4 ou bien NH3 a` des niveaux de pression non ne´gligeables
( 0.3 bar). La photolyse du me´thane devrait conduire a` la formation de
nombreux hydrocarbures (C2H6, C2H2 . . .) qui pourraient jouer un roˆle
important dans l’e´quilibre radiatif de l’atmosphe`re supe´rieure. De meˆme, la
photodissociation de la vapeur d’eau, en pre´sence de CO, devrait produire du
dioxyde de carbone CO2, tre`s actif spectroscopiquement. Le de´veloppement
d’un mode`le photochimique est un enjeu conside´rable, qui, s’il pouvait eˆtre
mene´ a` bien, pourrait se coupler a` ce mode`le d’e´quilibre radiatif pour donner
une de´termination plus rigoureuse de la structure thermique de l’atmosphe`re.
Dans l’optique d’observations directes des EGPs, nous avons vu que la
de´tection desmotifs spectraux des espe`ces mole´culaires dans le domaine ther-
mique ne´cessite de travailler a` relativement haute re´solution spectrale, pour
be´ne´ficier du de´calage Doppler induit par le mouvement de re´volution de la
plane`te autour de son e´toile. Cette technique a pour but de discriminer les
signatures d’une meˆme mole´cule dues a` la plane`te et celles dues a` l’e´toile (ou
a` la Terre). Meˆme avec de grands collecteurs (type VLT ou Keck), cette tech-
nique a ses limites puisqu’a` la re´solution conside´re´e ( 104), elle requiert un
temps d’observation assez long. Alors que les te´lescopes monolithiques au sol
sont de plus limite´s par le seeing de l’atmosphe`re terrestre et sont incapables
de re´soudre les Jupiter chauds, les te´lescopes en mode interfe´rome´trique
peuvent, sous re´serve d’une ligne de base suffisante, re´soudre la plane`te
et mesurer apre`s traitement la contribution interfe´rome´trique de la plane`te
au signal rec¸u. Dans ce dernier cas, la re´solution spectrale est un crite`re
moins de´cisif, bien qu’elle doit eˆtre suffisante pour l’identification des motifs
spectraux lie´s a` la mole´cule observe´e. Diminuer la re´solution spectrale permet
alors un temps d’observation moindre par rapport aux observations en
mode non-interfe´rome´trique. On devine que c’est un argument politique
important dans l’exploitation d’un large re´seau interfe´rome´trique comme
le VLTI. L’avenir de l’observation des EGPs dans l’infrarouge et le visible
re´side essentiellement dans le mode interfe´rome´trique offert par de grands
collecteurs (8-10 m), mais aussi dans les projets spatiaux, tels DARWIN,
qui peuvent de plus s’affranchir de l’opacite´ de l’atmosphe`re terrestre et
permettre des observations a` travers des feneˆtres dans l’infrarouge moyen et
lointain, non concevables depuis le sol.
Avec les projets futurs lie´s a` la de´tection directe des exoplane`tes, nous
espe´rons que cette the`se contribuera a` une meilleure connaissance des
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plane`tes extrasolaires ge´antes et pourra aider dans l’interpre´tation des obser-
vations et dans le choix des techniques d’observation a` adopter et des instru-
ments a` de´velopper.
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ANNEXE I : Calculs de
quelques grandeurs
physiques
Gradient adiabatique
L’atmosphe`re est domine´e par le transport radiatif lorsque
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Le gradient adiabatique (temperature lapse rate) peut s’exprimer en fonction
de la pression.
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PV = RT et a` l’adiabaticite´ PVγ = cste avec γ = CP=CV .
CP et CV sont respectivement la capacite´ calorifique a` pression et volume
constant. Equation hydrostatique : dP =  ρ(z)gdz VdP+ PdV = RdT
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pour une mole´cule diatomique, CP =
7
2R
pour une mole´cule monoatomique, CP =
5
2R. Ces valeurs ne sont que des
approximations qui ne tiennent pas compte de l’excitation des niveaux vibra-
tionnels et ’electroniques.
Finalement, pour une atmosphe`re de H2 (diatomique) et He (monoato-
mique) en abondances solaires (85 % et 15 % respectivement), la valeur du
gradient adiabatique est :
d ln T
d ln P
=
1
0.85 72 + 0.15
5
2
= 0.2985
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Diffusion Rayleigh
La diffusion Rayleigh concerne la diffusion produite par les petites par-
ticules. Les deux conditions qui doivent re´unies pour avoir de la diffusion
Rayleigh :
– la taille r de la particule doit eˆtre bien plus petite que la longueur d’onde
λ du rayonnement incident : r λ
– elle doit eˆtre aussi beaucoup plus petite que la longueur d’onde du
rayonnement apre`s qu’il a pe´ne´tre´ dans la particule : r  λ=jncj, ou`
nc = nr   ini est l’indice complexe de re´fraction de la particule.
L’expression du coefficient de diffusion ksca par unite´ de longueur, pour des
mole´cules de gaz anisotropiques et oriente´es ale´atoirement, est due a` Rayleigh
(1918) et Cabannes (1929) :
ksca =
8pi3
3

n2g   1
2
λ4N
6+ 3δ
6  7δ
N est le nombre demole´cules par unite´ de volume, ng est l’indice de re´fraction
du gaz. Le dernier parame`tre, δ est le facteur de de´polarisation et provient de
l’anisotropie. C’est le rapport des intensite´s paralle`le et perpendiculaire au
plan de diffusion, dans le cas d’une lumie`re diffuse´e a` 90circ de la lumie`re inci-
dente non polarise´e. Il est mesure´ en laboratoire assez aise´ment, pour chaque
type de mole´cule. Pour H2, δ = 0.02, et pour He, δ = 0. La section efficace de
diffusion moyenne par particule est donc :
σ¯sca =
ksca
N
=
8pi3
3

n2g   1
2
λ4N2
6+ 3δ
6  7δ
Pour un me´lange de gaz :
ksca =
8pi3
3λ4N ∑i vi

n2g,i  1
2 6+ 3δi
6  7δi
ou` vi est la fraction volumique du gaz i.
A pre´sent, inte´ressons nous a` la relation existant entre la pression at-
mosphe´rique et l’e´paisseur optique due a` la diffusion Rayleigh. En dehors
des bandes d’absorption des mole´cules du gaz atmosphe´riques, l’e´paisseur
optique τR due a` la diffusion Rayleigh a` l’altitude h est :
τR(h) =
Z
1
h
κscaρdh
0
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ou` ρ est la densite´ du gaz, et κsca est le coefficient de diffusion du gaz par unite´
de masse. Dans l’hypothe`se de l’e´quilibre hydrostatique de l’atmosphe`re, la
pression a` l’a’titude h s’e´crit :
P(h) =
Z
1
h
gρdh
0
ou` g est l’acceleration de la gravite´. Dans le cas ge´ne´ral, g et ρ de´pendent
de l’altitude. Nous nous limiterons donc a` donner l’expression de l’opcite´
e´le´mentaire dτR dans un e´lement de pression dP :
dτR = gκscadP
Comme ksca = κscaρ et ρ = µ¯N, ou` µ¯ est la masse mole´culaire moyenne du
gaz, alors dτR prend la forme :
dτR =
8pi3
3λ4N2
dP
gµ¯ ∑i vi

n2g,i   1
2 6+ 3δ
6  7δ
La section efficace moyenne de diffusion par particule est donne´e par :
σ(λ) =
128pi5α2
3λ4
6+ 3δ
6  7δ
avecα = n 12piN0 
n2 1
4piN0
pour n proche de l’unite´. n est l’indice de re´fraction, N0
est le nombre de mole´cules par unite´ de volumique dans les conditions nor-
males de tempe´rature et de pression (P= 1 atm et T= 273 K). Ces conditions
sont valables pour l’indice de re´fraction.
L’indice de re´fraction observe une de´pendance en longueur d’onde. Elle
est ge´ne´ralement repre´sente´e par deux constantes, A et B, comme suit :
(n  1) = A(1+ B=λ2)
donc
(n  1)2 = A2(1+ 2B=λ2 + B2=λ4)
L’e´paisseur optique a` un niveau de pression P peut eˆtre alors trouve´, e´tant
donne´ que :
τ = τo
P
P0
De´termination de l’albe´do de
Bond
L’albe´do de Bond est le rapport de la quantite´ d’e´nergie stellaire incidente
sur la plane`te sur l’e´nergie re´fle´chie directement par la plane`te, en l’occurence
par les nuages au bas de l’atmosphe`re. On compte aussi le flux de rayonne-
ment renvoye´ par la diffusion Rayleigh.
Normalement, le rayonnement de l’e´toile e´tant mode´lise´ par un rayonne-
ment de corps noir, l’e´nergie incidente est l’inte´grale sur toutes les fre´quence
de la fonction de Planck a` la tempe´rature T :
Finc = BCN(T) =
pi
4
σT4

R
?
d
2
R
?
est le rayon de l’e´toile, dist la d orbitale de la plane`te.
Etant donne´ que le flux en dec¸a` de 1700 cm 1 ne repre´sente que 0.3 % du flux
solaire, on ne´glige le domaine spectral 0-1700 cm 1.
L’inte´gration portera donc sur la partie visible a` l’infrarouge moyen (1700-
25000 cm 1). L’e´nergie contenu dans le spectre solaire au-dela` de 25000 cm 1
repre´sente 8.73 % de l’e´nergie totale. On suppose que l’atmosphe`re n’est plus
absorbante pour λ < 0.4 µm.
Une premie`re me´thode consiste a` calculer correctement l’albe´do de Bond
de 1700 a` 25000 cm 1, et d’estimer empiriquement la contribution pour σ >
25000 cm 1 :
ABond =
R 25000
1700 Fre f l +
R
1
25000 Fre f l
R 25000
1700 Finc +
R
1
25000 Finc
Le 2nd terme du de´nominateur est connu et vaut 0.0873 l’e´nergie totale e´mise
par l’e´toile parvenant en haut de l’atmosphe`re. Le 2nd terme du nume´rateur
repre´sente une fraction de cette valeur.
D’une manie`re ge´ne´rale, l’albe´do de Bond a l’expression :
ABond =
R
1
1700 AσFinc
R
1
1700 Finc
avec Aσ albe´do spectral.
Plus rigoureusement, dans l’approximation a` deux faisceaux, l’albe´do
spectral peut eˆtre exprime´ en fonction de l’opacite´ Rayleigh τR et de la
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re´flectance spectrale du nuage RCL :
Aσ =
RCL +
p
3
2 τR(1  RCL)
1+
p
3
2 τR(1  RCL)
Je pre´sente ici le de´tail du calcul. L’atmosphe`re e´tant conside´re´e non absor-
bante pour λ < 0.4 µm (σ > 25000 cm 1), l’opacite´ spectrale se re´duit a` l’opa-
cite´ Rayleigh de´finie dans le chapitre pre´ce´dent : τσ = τ
σ
Rayleigh. Dore´navant,
on s’affranchira de l’indice σ , e´tant entendu que les calculs portent du des
parame`tres spectraux.
L’albe´do de simple diffusion Rayleigh s’e´crit d’une manie`re ge´ne´raleω0 =
σ
k+σ , ou` k est le coefficient d’absorption et σ le coefficient de diffusion. Dans
le cas d’une atmosphe`re purement diffusante (i.e. non absorbante), k=0. Donc
ω0 = 1. Il est aussi utile de pre´ciser que la diffusion Rayleigh est une diffusion
isotrope et e´lastique, c.-a`-d. sans changement d’e´nergie du photon diffuse´.
Dans l’approximation a` deux faisceaux, l’intensite´ diffuse´e vers le haut I
+
et diffuse´e vers le bas I
 
prennent la forme :
1

p
3
dI

dτ
= I

 
ω0
2
(I
+
+ I
 
)
ce qui, avecω0 = 1, revient a` :
dI

dτ
=
p
3
2
(I
+
+ I
 
)
d’o`u dI+dτ =
dI
 
dτ =) I+   I  = M = cste. M ne de´pend pas de l’opacite´
Rayleigh.
dI

dτ
=
p
3
2
M
I
 
(τ) =
p
3
2
Mτ + cste
Conditions aux limites
– en haut de l’atmosphe`re (τ = 0)
I
 
(0) = F? =) I
 
(τ) =
p
3
2
Mτ + F?
F? est le flux stellaire incident en haut de l’atmosphe`re du mode`le.
– en bas de l’atmosphe`re, le flux montant est e´gal a` la fraction du flux des-
cendant re´fle´chie par la couche nuageuse a` τCL ( τCL = τR est l’opacite´
Rayleigh totale de l’atmosphe`re). On la trouve donc en haut du nuage
(elle de´pend de la pression).
I
+
(τR) = RCL I (τR) = RCL
 
p
3
2
MτR + F
?
!
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I
+
(τR) = M+
p
32MτR + F
?
d’o`u
M =  
F?(1  RCL)
1+
p
3
2 τR(1  RCL)
On cherche le flux montant en haut de l’atmosphe`re I
+
(0) qu’il faut diviser
par le flux incident F? pour trouver l’albe´do spectral.
I
+
(0) = I
 
(0) + M = F? + M
I
+
(0) = F?  
F?(1  RCL)
1+
p
3
2 τR(1  RCL)
I
+
(0) = F?
1+
p
3
2 τR(1  RCL)  (1  RCL)
1+
p
3
2 τR(1  RCL
soit
I
+
(0) = F?
RCL +
p
3
2 τR(1  RCL)
1+
p
3
2 τR(1  RCL)
L’albe´do spectral recherche´ est donc :
Aσ =
RCL +
p
3
2 τR(1  RCL)
1+
p
3
2 τR(1  RCL)
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ABSTRACT
We present a radiative equilibrium model for extrasolar giant planets ap-
plied to 51 Peg b. The atmospheri model extends from 10
 5
to 10 bar and
is limited at the bottom by an optially-thik loud of siliate (Mg
2
SiO
4
or
MgSiO
3
) or iron (Fe) partiles. Rayleigh sattering at short wavelengths and
absorption by the H
2
-H
2
and H
2
-He ontinuum and moleular bands of H
2
O,
CO, and CH
4
are inluded. Atmospheri heating and ooling result, respe-
tively, from absorption of stellar ux and from infrared thermal emission. The
solution temperature proles do not show any temperature inversion, in on-
trast with the giant planets of the Solar System. The lapse rate is subadiabati
at all levels above the loud top, justifying the use of radiative equilibrium.
We nd that, under thermohemial equilibrium, CO dominates over CH
4
at
all levels. The eetive temperature is in the range 1150-1270 K and the Bond
albedo in the range 0.15-0.42, depending on the loation and reetivity of
the lower loud dek. Mg
2
SiO
4
or Fe louds are weakly reetive in ontrast
to a MgSiO
3
loud. The thermal emission spetrum prevails over the stellar
reeted omponent below 13000-15000 m
 1
( >0.7 m); it shows various
windows, between the H
2
O and CO bands, with the brightest entered at 2550
m
 1
(3.9 m). The most prominent CO and CH
4
bands our around 2100
(4.7 m) and 3030 m
 1
(3.3 m). Assuming a Jovian abundane for PH
3
,
the bands around 2300 (4.3 m) and 2450 m
 1
(4.1 m) are learly visible
in absorption at a resolving power of 100. We investigated the detetability
of the minor speies CO and CH
4
at a resolution of 4000-6000, adequate to
separate the planet's absorption features from their stellar and telluri oun-
terparts. Considering photon noise from the star as the only noise soure, we
nd that S/N ratios of about 8 are reahed on the moleular features in the
4.7- and 3.3-m regions after 10 hours of integration on an 8-m telesope. On
the other hand, the planet-to-star ontrast is as low as (2-4)10
 4
.
Keywords: Atmosphere, struture - Atmosphere, omposition - Extrasolar
planets
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1 Introdution
After monitoring the radial veloity variation of 142 G and K dwarf stars during
18 months, Mayor and Queloz announed in 1995 the disovery of a substellar
ompanion orbiting the solar-type star 51 Peg (Mayor and Queloz, 1995), 13.7
p far away from the Solar System. Doppler spetrosopy data analysis reveals
a projeted massM sin i = 0:47 0:02M
J
and an orbital period P = 4:23 day,
where i is the inlination angle of the orbit and M
J
the mass of Jupiter. An
upper mass limit of 2 M
J
is estimated from the observed rotational veloity of
the star and the low hromospheri emission of 51 Peg. 51 Peg b is usually
thought to be a gas giant planet whih has migrated toward its primary down
to a distane a = 0:051 AU by tidal interation with the irumstellar disk (Lin
et al., 1996).
A planet as lose to the star 51 Peg should have an eetive temperature of
1200-1300 K. Does it retain its gaseous atmosphere or does it suer of evapora-
tion beause of the strong insolation ? Roughly we an suppose that the planet
retains its atmosphere over times of a few billion years if its esape veloity is
a few times (5-6) larger than the average thermal veloity. Mayor and Queloz
argue that planets omparable to Jupiter would experiene thermal evapora-
tion at 0.05 AU. An important diagnosti to investigate the evaporation of the
atmosphere around the planet is to know the exospheri temperature. There is
thus a need to model the outer thermal struture of the atmosphere. Moreover,
as for Solar System planets, non-thermal evaporative proesses, resulting for
example from stellar wind and stellar UV ux (Chasseere, 1997), should be
more eÆient than thermal ones (Hunten et al., 1989), whih makes the prob-
lem of atmospheri evaporation more omplex.
A few studies have already been ompleted whih disuss the modeling of
extrasolar giant planets (EGPs) and brown dwarf atmospheres. The eets of
strong irradiation on lose-in EGPs have been investigated by Seager and Sas-
selov (1998) for a dust-free atmosphere, by means of a model atmosphere ode
originally developed for lose binary stars, and adapted to substellar ompan-
ions of ooler eetive temperature. On the other hand, Burrows et al. (1997)
have developed a non-gray theory applied to isolated objets, whih uses the
same numeri ode to represent EGPs and brown dwarfs, and enompassing
masses from 0.3M
J
to 70M
J
. Their evolutionary models of jovian-type planets
whih do not inlude the eets of external heating oming from stellar insola-
tion, show an alternation of onvetive and radiative zones in the troposphere
for a range of T
e
= 128  1000 K.
We present here a radiative equilibrium model for EGPs that we rst ap-
plied to 51 Peg b's atmosphere. In this model, atmospheri heating results
from stellar insolation and ooling is due to thermal radiation in the infrared.
Equilibrium thermal proles are alulated down to a supposedly-thik sili-
ate or iron loud; the assoiated thermal ux and stellar reeted spetra are
presented. Chemial equilibrium for C, N and O-bearing ompounds is dis-
ussed, assuming a solar-type elemental omposition. Finally, we investigate
detetability of EGPs by studying spetral features observable in the infrared
range from the ground, espeially in the fundamental band of arbon monoxide
4
at 4.7 m and the 
3
band of methane at 3.3 m.
2 Model desription
2.1 Basi assumptions
The system an be desribed as a binary system: a solar-type star around
whih rotates a planet in irular orbit and phase-loked with the star. No
seasonal eets are onsidered.
Known also under the name HR 8729, HD 217014, Gliese 882, 51 Peg
A, a G2-3IV star, whose eetive temperature is assumed to be T
e
= 5770
K, is somewhat older than our Sun. Its mass is M
?
= M

and its radius
R
?
= 1:2R

, where M

and R

are respetively the mass and the radius of
the Sun. As 51 Peg A has a spetral type near of the solar one, we assume here
that its ux spetrum is similar to that of the Sun. The stellar ux spetrum
was thus alulated from the wavelength- dependent brightness temperature of
the solar disk given in Piere and Allen (1977) from 0.3 m to 10 m. This
approah is more realisti than assuming a simple blak body spetrum at 5770
K, although we do not aount for the ne struture of the spetrum whih
inludes numerous atomi lines.
Absorption of stellar ux by the planetary atmosphere is alulated in the
range 1700-25000 m
 1
. The spetral region below 1700 m
 1
represents only
0.3 % of the total energy and is negleted. Beyond 25000 m
 1
, enompassing 9
% of the solar ux, photons are supposed to be reeted by Rayleigh sattering.
In fat, some UV absorption may also our at or above P=10
 4
  10
 5
bar
(see Setion 5.1) but is not onsidered in the model.
Considering the unertainties due to the lak of knowledge of the physial
parameters (mass and radius) of the planet, the mass and the radius of 51 Peg
b are nominally set equal to those of Jupiter. But to enompass the planet
mass range whose lower and upper limits are derived from sin i determinations
(Mayor and Queloz, 1995; Gonzalez, 1998), simulations are also run for a 0.5
M
J
and a 2M
J
planet. A irular orbit with 0.05 AU radius and zero obliquity
is assumed. We are interested in the mean thermal struture of the atmosphere
of the planet. Although, as mentioned above, the planet is supposed to be
phase-loked with the star, we assume that the redistribution of heat is done
by dynamis (zonal winds). Therefore, the inident ux is averaged over the
entire (4R
2
) surfae.
2.2 Atmospheri omposition and opaities
Stellar heating and thermal emission are strongly dependent on the hemial
atmospheri omposition from whih opaity has to be alulated.
Elemental abundanes in the 51 Peg system are assumed to be solar (Anders
and Grevesse, 1989). The expeted dominant moleular forms of the most
abundant elements are gathered in Table I.
Among the moleules in Table I, some are not retained beause either they
are spetrosopially inative, or they do not have strong enough absorption
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bands to play a signiant role in the radiative balane. The model opaity
inludes the ollision-indued absorption from H
2
 H
2
and H
2
 He pairs. This
opaity sales as the square of the number density and is thus dominant in the
lower troposphere (P&1 bar). In the upper atmosphere, where the absorption
due to H
2
  H
2
and H
2
  He is almost negligible, opaity is provided by the
rovibrational bands of the moleular speies.
As a homonulear and diatomi moleule, N
2
does not possess rovibrational
transitions and does not need to be inluded in the modeling. Nitrogen is
partitioned between N
2
and NH
3
following the equilibrium reation
N
2
+ 3H
2
() 2NH
3
For lose-in EGPs with high eetive temperature ( 1300 K) N
2
is expeted to
be predominant. Even at the older temperatures in the upper troposphere, the
expeted NH
3
abundane is too low to signiantly alter the radiative balane
and the planetary spetra. Thus ammonia absorption is not inluded in this
model, although it should be onsidered for slightly more distant planets.
Hydrogen sulde H
2
S exhibits intense bands (2
2
; 
1
and 
3
) at  2500
m
 1
and ould a priori ontribute to the absorption in the infrared. However,
the total intensity of the three bands amounts to 3:610
 20
m mole
 1
at 296
K (Lehuga-Fossat et al., 1984) over a bandwidth of  500 m
 1
(Bykov et al.,
1994), thus yielding a mean absorption ' 7  10
 23
m
2
mole
 1
. Although
this value is similar to that provided by water vapor in this spetral region, H
2
S
is about 50 times less abundant than water for a solar elemental abundane
and an thus be negleted.
In onlusion minor speies like N
2
, NH
3
and H
2
S are omitted for the om-
putation of the thermal struture of the atmosphere. The atmosphere is nally
onsidered to be omposed of the gases H
2
, He and H
2
O, CO and CH
4
. Al-
though CH
4
is inluded in the modeling, we note that the temperatures ex-
peted in 51 Peg b's atmosphere should favor CO over CH
4
, both of the gases
being in thermohemial equilibrium aording to the reation:
CO+ 3H
2
() CH
4
+H
2
O
For example, at T = 1000 K and P = 1 bar, q
CO
' 5:5  10
 4
and q
CH
4
'
5:8 10
 5
.
2.3 Cloud struture
Cloud formation and mirophysis is a omplex problem. But it is an important
issue beause louds play a role in establishing the temperature prole as well
as the planet albedo.
As temperature dereases with dereasing pressure in the troposphere, dif-
ferent refratory elements ondense out suessively. Ti, Al, Zr and V ondense
in the range 2000-2500 K, followed (higher in the atmosphere) by the more
abundant rok-forming elements, Fe, Si and Mg. Only elements with abun-
dane equal to or above that of Si have been retained in the model. Among
the louds they form , the iron loud is the deepest. At higher altitudes lie
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the siliate louds: forsterite (Mg
2
SiO
4
) and enstatite (MgSiO
3
). Finally, the
Si left out after formation of these louds ould ondense as quartz SiO
2
. As
the temperature expeted in the upper troposphere of 51 Peg b is at no level
below 500 K, other minor gases, in partiular water and ammonia, for whih
the ondensation points are below 300 and 200 K respetively, do not ondense
in the atmosphere, in ontrast with the giant planets in the Solar System.
In the model, a single, homogeneous, optially-thik loud, set as the lower
boundary of the model, overs the whole planet. The loud layer is harater-
ized by a single partile size. Although there must be an atual partile size
distribution (Burrows et al., 1997), suh a distribution is unknown. The loud
is onsidered as a reeting layer at the boundary of the model, and radiative
proesses within and below the loud are not onsidered. The hoie of the
pressure level for the loud level is explained below, Setion 2.5.3.
Formation of the iron or siliate louds is likely to our by the following
net reations:
 Fe
(g)
() Fe
(s)
 2Mg + SiO + 3H
2
O() Mg
2
SiO
4 (s)
+ 3H
2
 Mg+ SiO + 2H
2
O() MgSiO
3 (s)
+ 2H
2
 SiO + H
2
O() SiO
2 (s)
+H
2
Assuming solar abundanes, ondensation temperature levels, weakly de-
pendent on the thermal prole, are 1950 K for Fe, 1800 K for Mg
2
SiO
4
, 1750 K
for MgSiO
3
and 1650 K for SiO
2
(these numbers are valid for the proles pre-
sented on Fig. 1). In these reations, most of the SiO is onsumed to form the
Mg
2
SiO
4
and MgSiO
3
louds. As mentioned above, the amount of remaining
SiO then allows the formation of a quartz (SiO
2
) loud lose to the MgSiO
3
ondensation level. We did not inlude the quartz loud in our simulations be-
ause of the lak of good spetrosopi data in the visible and near-IR ranges.
The Fe, Mg
2
SiO
4
and MgSiO
3
ondensation urves are shown in Fig. 1.
Thermohemial data, formation enthalpy and entropy, involved in the equi-
librium reation equations for the loud ondensation, were taken from the
JANAF thermohemial tables (Chase et al., 1985).
2.4 Radiative transfer
We assume that the atmosphere is in hydrostati equilibrium and in radiative
equilibrium. The basi ondition veried at eah pressure level p is
dF
dp
(p) =
d(F
IR
  F
?
)
dp
(p) = 0
where F
IR
is the net thermal infrared ux (upward - downward) emitted by
the atmosphere and F
?
is the net stellar ux (downward - upward).
To determine the temperature prole on the pressure grid, the alulation
of the total algebrai ux inside the atmosphere is needed. This ux is divided
into two ontributions: the stellar ux reeived by the planet providing the
7
atmospheri heating and the thermal ux responsible for the net ooling, so
that F = F
IR
 F
?
. The internal energy soure is supposed to be muh weaker
than the external heating soure and is not inluded in the model. As the
ux ontributions are integrated over azimuthal and zenith angles, the transfer
equation is redued to a one-dimension problem.
The net ux F

=
R
4
I

os d
 is alulated by solving the equation of
radiative transfer at wavenumber , in the presene of sattering:
dI

=  I

(

)

1 
S

I


d

os 
I

is the spetral radiane, 

is the optial depth,  the zenith angle, S

is the
soure funtion,
with
d

= d
Ray
+ d
abs
(1)
S

=
k

B

+ 

J

k

+ 

(2)
where 
Ray
and 
abs
are the optial depths due to Rayleigh sattering and
absorption, respetively, k

is the absorption oeÆient, 

is the sattering
oeÆient, B

is the Plank funtion, and J

=
R
4
I

d

4
.
2.4.1 Stellar heating
We used plane parallel geometry , providing a ylindrial symmetry for the
resolution of the transfer equation. As we are interested in the mean thermal
struture of the atmosphere, the stellar steady ux reeived by the planet on the
irradiated side is averaged over time and spae. Formally the average inoming
spetral ux, outside the atmosphere, beomes:
F
top
?
() =
1
4
I
?
()

R
?
d

2
where  is the wavenumber, I
?
the spetral intensity emitted by the star, R
?
the star radius and d the star-planet distane , and the fator 1/4 omes from
global averaging.
The atmosphere is assumed to be lear and free of sattering partiles above
the loud top, so that we only onsider Rayleigh sattering from the major gases
H
2
and He. The elemental ontribution to opaity owing to Rayleigh sattering
(
Ray
) is the same as that used for Jupiter, with q
H
2
= 0:85 and q
He
=0.15. It
is expressed as (Pryor et al., 1992; Chan and Dalgarno, 1965):
d
Ray
=
2:76 10
9
g
dP

C
1

4
(1 +
C
2

2
+
C
3

4
)
where  is the wavelength in m, P the pressure in bar,  the mean moleular
mass in g, g the aeleration of gravity in m s
 2
, with C
1
= 169:198 10
 10
,
C
2
= 252:595 10
 12
and C
3
= 947:598 10
 15
.
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Raman sattering is mainly eetive in dereasing the ultraviolet geometri
albedo in Rayleigh sattering planetary atmospheres (Belton et al., 1971), and
more preisely below 0.4 m. It is not treated sine ultraviolet radiation is not
inluded here.
There is no analyti solution of the transfer equation for suh a sattering
atmosphere beause the single sattering albedo is not the same from layer
to layer. Therefore the diuse transmittane and reetane of eah layer
are alulated by a two-stream approximation. Using the adding method to
nd the reetane and transmittane of the ombined layers, the upward and
downward ux an then be determined at eah level, aounting for the loud
reetane at the lower boundary (alulated as explained in 2.5.2). In the
two-stream approximation, the net ux F
?
is expressed as (I
+
  I
 
), where
I
+
is the upward-diuse intensity and I
 
is the downward-diuse intensity.
The two omponents are alulated from the relations (Chandrasekhar, 1960):
1
p
3
dI
+
d
= I
+
  !
0
I
+
+ I
 
2
(3a)
 
1
p
3
dI
 
d
= I
 
  !
0
I
+
+ I
 
2
(3b)
I
 
( = 0) =
F
top
?

(3)
where !
0
is the single-sattering albedo at the optial depth level  , and F
top
?
the inident stellar ux at the top of the atmosphere.
2.4.2 Planetary ooling
The formal intensity emitted by the atmosphere at level 

is given by:
I

(

) =
Z

Cl



B

exp
 
 

0

  

os 
!
d
0

os 
 
Z


0
B

exp
 
 


  
0

os 
!
d
0

os 
(4)
where I

and B

are respetively the intensity of the radiation and the Plank
funtion (equal to the soure funtion for LTE) at the temperature T(

) of
the level of opaity 

, 
Cl

is the optial depth at the loud top level, and 
is the zenith angle. Rayleigh sattering is negleted here as the thermal ux
is alulated only beyond 0.7 m. LTE is assumed to prevail in the whole
atmosphere.
The net spetral ux F
IR
=
R
4
I

os d
 an be expressed, from Eq. 4,
as:
F
IR
(

) = 2
Z

Cl



B

[T (
0

)℄E
2
(
0

  

)d
0

  2
Z


0
B

[T (
0

)℄E
2
(

  
0

)d
0

+ 2B

(T
Cl
)E
3
(
Cl

  

)
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where E
n
(

) =
R
1
1
exp( 

t)
t
n
dt is the nth exponential integral. T
Cl
is an \ef-
fetive" loud temperature allowing us to set the net energy ux at the lower
boundary. We x it by imposing that this energy ux be equal to the stellar
energy absorbed (i.e. not reeted) by the loud dek.
Indexing the atmospheri levels of the grid from the bottom (i = 1) to the
top (i = n), the net ux at a level of optial depth  an be written as
F
IR
() =
n 1
X
i=1
F
i
() + F
0
()
where F
i
() represents the ontribution of atmospheri layer i, loated between
levels i and i + 1, and F
0
() the ontribution from the optially-thik loud
dek. The Plank funtion in layer i is linearized as a funtion of optial depth
 : B() = a
i+1
+ (a
i
  a
i+1
)
 
i+1

i
 
i+1
, where a
i
and 
i
are respetively the
Plank funtion value and the opaity at level i. Tedious but straightforward
alulations lead to
F
i
() = a
i+1
[2E
3
(j   
i+1
j)℄  a
i
[2E
3
(j   
i
j)℄ (5a)
+ (a
i
  a
i+1
)




2E
4
(j   
i
j)  2E
4
(j   
i+1
j)

i
  
i+1




F
0
() = 2E
3
(
Cl
  )B(T
Cl
) (5b)
For a given temperature prole the F
i
() are alulated from Eq. 5a and
5b. The spetral uxes are then integrated over wavenumber to yield the net
energy ux.
2.5 Numerial method and data soures
2.5.1 Atmospheri gaseous omponents
Monohromati optial depths are alulated through a line-by-line radiative
transfer program. We inlude the opaity from the H
2
  H
2
and H
2
  He
ollision-indued absorption and the rovibrational bands of the minor speies
(H
2
O, CO and CH
4
).
The H
2
 H
2
and H
2
 He ollision-indued absorption ontinuum spetrum
was provided by T. Guillot (private ommuniation) using data from 0 to 18000
m
 1
(Borysow, 1996) and for a temperature range 500-3000 K. Absorption by
both H
2
  H
2
and H
2
  He rototranslational bands, fundamental transitions
0$ 1 (Borysow and Frommhold, 1990; Borysow et al., 1989), overtone and hot
bands 0; 1; 2; 3$ 0; 1; 2; 3 (Zheng and Borysow, 1995; Borysow and Frommhold,
1989) are aounted for.
We used the H
2
O database developed by Partridge and Shwenke (1997)
for astrophysial and partiularly planetary appliations. It inludes some 400
million lines from the isotopes
1
H
16
O
1
H,
1
H
17
O
1
H,
1
H
18
O
1
H and
1
H
16
O
2
D.
To limit omputational time, only lines with intensity above S
min
= 4 
10
 27
m mole
 1
at 1500 K have been seleted, onsidering the relative
10
isotopi abundanes. This orresponds to an opaity at line enter equal to
 = 0:05 for H
2
O.
We generated a CO line list inluding the 1-0, 2-0, 3-0, 4-0 fundamental and
overtone bands along with the assoiated hot bands for the four main isotopes
12
C
16
O,
12
C
17
O,
12
C
18
O,
13
C
16
O and
13
C
18
O. We retained the same intensity
riterion as for H
2
O. Line positions were alulated from the Dunham oeÆ-
ients generated by Guelahvili et al. (1983). Line intensities were omputed
from the standard formulation for linear moleules using the band strengths
and Herman-Wallis fators measured by Toth et al. (1969) and Chakerian and
Valero (1976).
The CH
4
line spetrum has been elaborated from various soures taken in
the literature. For the bands below 6000 m
 1
, a line list was alulated with
the TDS omputational ode (Tyuterev et al., 1994), speialized in the determi-
nation of high resolution spetrosopi data for spherial top moleules. All the
rovibrational transitions between the rst ve vibration levels (ground state,
dyad, pentad, otad and tetradead) for
12
CH
4
and
13
CH
4
have been inluded.
Line intensities were nally multiplied by the natural abundanes of the
12
C
and
13
C isotopes. Beause the TDS software does not inlude transitions above
6200 m
 1
, the remaining spetrum was obtained using random band model
data in the frequeny range 6000-9500 m
 1
(Strong et al., 1993) and 9500-
22800 m
 1
(Fink et al., 1977). Indeed, the omplexity of the spetrum in
the visible and near infrared has hindered so far a full spetrosopi analysis
of the bands in this region. The band models give the following spetral pa-
rameters: k

(T
0
), 
o
L
=
o
D
and Æ=
o
D
, where k

(T
0
) is the absorption oeÆient
, 
o
L
the Lorentz halfwidth, 
o
D
the Doppler parameter at T
0
and Æ the mean
line spaing. In a Goody-Voigt random model (Goody, 1964) with exponential
distribution of intensity, the line distribution N aording to the line strength
within a bandwidth  has the form:
N(S) =
N
0
S
0
exp

 
S
S
0

(6)
where N
0
is the number of lines and S
0
the mean line strength within .
These last values an be derived from the band model parameters, knowing
that N
0
=

Æ
and k

=
S
0
Æ
.  is equal to 100

A in Fink et al.'s database
and to 5 m
 1
in Strong et al.'s one. We generated our line list beyond 6200
m
 1
by randomly distributing individual lines in eah interval  with an
intensity probability given by Eq. 6. For the energy levels, we assigned the
values given by Strong et al. below 9500 m
 1
, and a onstant value of 510
m
 1
above.
We assumed a Lorentz halfwidth at room temperature (T
0
= 296 K) for all
lines of a given moleule. The temperature dependene of the Lorentz halfwidth
is given by the law:
(T ) = 
0

T
0
T

n
where 
0
is the Lorentz broadening oeÆient at T
0
and n the temperature-
exponent. Table I gives the values used in the spetrosopi alulations for
the minor moleules, inluding the isotopi speies.
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[Table 1 about here.℄
To aount for the sub-Lorentzian behavior of the absorption of the radia-
tion in the line wings, alulation of the moleular line opaities is limited to
about 20 m
 1
from the line enter.
2.5.2 Cloud
Optial properties, in partiular the omplex index of refration, for Fe, Mg
2
SiO
4
and MgSiO
3
have been estimated by Pollak et al. (1994), using a ombina-
tion of laboratory measurements and an asymptoti theoretial model. The
imaginary and the real index, tabulated between 0.4 m and 6 m, then serve
to alulate the sattering properties using Mie theory for spherial partiles
(Wisombe, 1980). Model outputs, i.e. the single sattering albedo !, the
asymmetry fator g, are used to derive the loud reetane, assuming a semi-
innite loud. Radiative heat transfer inside the loud is not inluded. The
loud reetane is then given by (Chamberlain and Hunten, 1987):
R =
p
1  g!  
p
1  !
p
1  g! +
p
1  !
The single grain size value has been hosen aording to Marley et al.'s re-
ent modelling (1999) for a quiesent atmosphere. It is set to 30 m, whih
orresponds to the maximum partile radius near the loud base of their model.
2.5.3 Algorithm
The pressure grid of the model extends from 10
 5
bar to the pressure level
of the loud dek (varying typially between 1 and 10 bars) and inludes 10
layers per pressure deade. Above the model top at 10
 5
bar, four additional
layers up to 10
 7
bar at as sponge layers between the interplanetary medium
and the atmosphere. An initial temperature-pressure prole is used as a guess
prole to ompute the monohromati opaity at eah level of the atmosphere
inluding all the hemial omponents. The vertial distribution of the at-
mospheri absorbers is initially suh as the abundane ratios are the same at
every level. Opaity is thus integrated over the stellar spetrum in the range
disussed in the rst part of this setion. The stellar ux deposition and par-
tiularly the heating rates
mg
C
p
dF
?
dp
(C
p
is the atmospheri spei heat) for eah
layer an then be derived. The radiative equilibrium hypothesis implies that
the inoming non-reeted energy ux at the bottom of the atmosphere reap-
pears in the form of upgoing thermal ux, so that it onstitutes a boundary
ondition: it ats as an internal heat soure, beneath the loud layer, whose
ux is (1 

R)F
Cl
?
.

R is the ux-weighted loud reetane and F
Cl
?
the inident
stellar ux at the loud top level.
The next stage onsists in determining opaities for the ooling in the in-
frared, omputed with the same input prole as for the heating rates alula-
tions. Considering the expeted eetive temperature for 51 Peg b, i.e 1100-
1300 K, monohromati opaities are omputed between 20 and 15350 m
 1
;
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this is a reasonable frequeny range that allows a relatively moderate ompu-
tation time. Knowing the heating rate and ooling rate in eah pressure layer,
the temperature is orreted through an iterative method by a quantity propor-
tional to
dF
?
=dp dF
IR
=dp
max(dF
?
=dp;dF
IR
=dp)
(p), in order to ahieve
mg
C
p
dF
?
dp
(p) =
mg
C
p
dF
IR
dp
(p), in
agreement with the onservative ux assumption. After onvergene is reahed
(requiring 1000 iterations), a new temperature prole is obtained, from whih
abundane ratios for H
2
O, CO and CH
4
are re-estimated from thermohemial
equilibrium. The solution of the iterative method must be oherent, therefore
the temperature prole newly obtained is reinjeted as an input prole for the
alulation of opaities and of the heating and ooling rates. If neessary, it
is modied until it gives a stable and onvergent solution, i.e a temperature
prole that remains unhanged through the proess desribed above. We on-
sider that a temperature prole is an aeptable solution when the temperature
and pressure at the lower boundary of the model of pressure falls on the on-
densation urve for the loud onsidered. Considering the unertainties in the
thermohemial data and the possible shift between the ondensation level and
the loud top, a prole is regarded as a solution when the temperature at P
Cloud
is within 50 K of the ondensation temperature.
This tehnique yields a solution independent on the initial guess tempera-
ture prole.
In summary the solution prole must satisfy three riteria: (i)
dF
?
dP
=
dF
IR
dP
;
(ii) hemial omposition onsistent with thermohemial equilibrium; (iii)
lower boundary (T,P) onsistent with loud ondensation urve.
3 Results
3.1 Temperature/pressure proles
We alulated dierent ases in whih we varied the loud nature and loation.
Figure 1 represents the solution temperature proles that our for an iron,
forsterite and enstatite loud respetively at 10, 2 and 10 bar. Data points
from the equilibrium urves for the dierent loud ompositions are shown
for omparison. Eah prole shown in Fig. 1 is aordingly the radiative
equilibrium prole for the onsidered loud omposition.
The temperature proles exhibit temperatures in the range 750 2050 K in
the 10
 5
  10 bar pressure interval. Signiant dierenes appear between the
various loud ases below the 100-mbar level. They result from the dierenes
in the loud reetivities.
[Figure 1 about here.℄
We also studied two extreme ases where the loud is either entirely absorb-
ing or purely reetive, i.e having a reetane equal respetively to R = 0 and
R = 1, independent on wavelength . For a \white" loud at P = 10 bar the
prole (Fig. 2) is found almost similar to that for an MgSiO
3
loud at the same
pressure. This asymptoti simulation onrms the strongly reetive proper-
ties of the enstatite loud. On the other hand, the model with a blak loud
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at P = 2 bar (Fig. 3) is similar to the model with a forsterite loud. Hene,
models with MgSiO
3
and Mg
2
SiO
4
optially thik louds appear to braket the
range of possible radiative equilibrium proles above the 10-bar level.
In Figs. 1 and 2, proles with a highly-reetive loud reveal a sharp
turnover around 8 bar just above the loud dek, whih orresponds to a real
loal maximum of the heating rate.
[Figure 2 about here.℄
[Figure 3 about here.℄
The CO=CH
4
equilibrium urve (CO + 3H
2
() CH
4
+ H
2
O) is shown
and ompared to a solution temperature prole (Fig. 4). This shows that the
CO=CH
4
ratio is above 1 at any atmospheri level. The largest value of the
CH
4
mixing ratio ours around 20 mbar: q
CH
4
= 5  10
 5
. We found that
CH
4
opaity aets in plaes the thermal emission and stellar reeted spetra
but that its inuene on the radiative equilibrium temperature prole is small.
The most notieable eet is to heat the 100-mbar region by 30 K and to ool
the 3-mbar region by 15 K.
[Figure 4 about here.℄
A major result is that the temperature lapse rate is subadiabati everywhere
in the modelled region, that is below the adiabati value
d lnT
d lnP
=
R
C
P
 0:30
for an H
2
 He atmosphere with solar omposition. At most, the temperature
lapse rate reahes 0.23 at 1 bar. This result validates the radiative equilibrium
hypothesis.
It is also noteworthy that the thermal struture does not exhibit a temper-
ature inversion, for reasons that will be disussed further in Setion 5.1.
The atual mass of 51 Peg b is unertain by about a fator of 2 (Mayor and
Queloz, 1995). To investigate the eet of gravity on the atmospheri thermal
struture, we also ran the simulation for a planet twie more massive (EX1)
and half as massive (EX2) as Jupiter. The radius of suh a planet varies very
little with mass in the ase of a radiative/onvetive EGP (Guillot et al., 1996)
and we have kept the radius unhanged. The surfae gravity of EX1 and EX2
is aordingly twie and half the nominal value (2400 m s
 2
). We nd that
for a given pressure, the temperature is lower for EX1 than for the nominal
planet with 1 M
J
and higher for EX2.
[Figure 5 about here.℄
These results an be qualitatively interpreted beause:
 in the upper atmosphere (P . 1 mbar) absorption is dominated by
the rotational-vibrational transitions and the medium is mostly optially
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thin, so that the absorption oeÆient  varies linearly with density. The
optial depth is thus proportional to P=g.
We dedue that for a given optial depth, the opaity of EX1 is similar
to that of the 1-M
J
planet at a pressure level twie larger, i.e. P
EX1
() 
2P
1M
J
().
 in the lower troposphere (P > 1 bar), H
2
  H
2
and H
2
  He ollision-
indued opaity and absorption from far wings of moleular lines domi-
nate. Here  is proportional to P
2
=g, analogously leading to P
EX1
() 
p
2P
1M
J
().
Beause the vertial distribution of opaity governs the ooling and heating
rates and thus the equilibrium temperature prole, we expet that P
EX1
(T ) is
about twie P
1M
J
(T ) in the upper atmosphere and about
p
2P
1M
J
(T ) in the
lower atmosphere. For EX2, these fators are 1/2 and 1=
p
2 respetively. This
behavior is atually observed in the temperature proles in Fig. 5.
3.2 Spetra
The reeted and the thermal spetrum at a 20 m
 1
resolution, orresponding
to the dierent solution proles in Fig. 1 are displayed in Figs. 6-8.
[Figure 6 about here.℄
[Figure 7 about here.℄
[Figure 8 about here.℄
The stellar reeted omponent of the planet's spetrum prevails over the
thermal omponent only beyond 13000-15000 m
 1
( . 0:7 m).
The Mg
2
SiO
4
loud has a low albedo, at any wavelength in the visible and
near infrared range, and is therefore weakly reetive. Most of the reeted ra-
diation in this ase is due to the atmospheri Rayleigh sattering, and inreases
with wavenumber. In ontrast, the MgSiO
3
loud is very reetive, with an
albedo rapidly inreasing with wavenumber up to 1 around 18000 m
 1
. The
reeted stellar ux is thus maximum for this loud whereas it is minimum for
the forsterite loud dek. The Fe loud is an intermediate ase between the
MgSiO
3
and Mg
2
SiO
4
louds.
The struture of the thermal emission is dominated by the water vapor
bands. CO absorption is prominent at 4.7 m (2100 m
 1
) while CH
4
absorp-
tion is visible mostly at 3.3 m (3030 m
 1
). The ux is maximum around
3.9 m (2550 m
 1
), a region of relative atmospheri transpareny in 51 Peg
b. Other spetral windows our at 2.2 m (4500 m
 1
), 1.7 m (5900 m
 1
),
1.3 m (7900 m
 1
) and 1.1 m (9090 m
 1
). The bands appear in absorption
beause the temperature lapse rate d lnT=d lnP is positive.
Thermal emission is larger for a model with a weakly-reetive loud (Fig.
6) than for a highly reetive loud (Fig. 7) sine more energy from the star is
absorbed in the rst ase leading to a warmer temperature prole.
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The so-alled 5-m window in whih thermal radiation is deteted from
hot deep atmospheri levels in the giant planets of the Solar System is not
present in 51 Peg b's spetrum. This is due to the presene of the strong
(1-0) CO band at 4.7 m and to the large CO abundane (6  10
 4
in 51
Peg b vs  1  10
 9
in Jupiter and Saturn). In Jupiter and Saturn, the 5-
m window is limited on the short-wavelength side by the 
1
and 
3
bands
of phosphine (PH
3
). We have investigated whether these bands ould also
aet the presene of the 4-m window in EGPs. Figure 9 shows a spetrum
alulated in the region of the 
1
and 
3
phosphine bands, assuming a PH
3
mixing ratio of 6:2  10
 7
orresponding to the P=H solar-system ratio and
similar to the jovian abundane, i.e. q
PH
3
= (6  2)  10
 7
(Kunde et al.,
1982).
[Figure 9 about here.℄
Absorption features are learly visible in the 2300-m
 1
region and in the
2450-m
 1
region whereas the eet of PH
3
is negligible beyond 2500 m
 1
and
below 2300 m
 1
. Thus the planetary window at 3.9 m (2550 m
 1
) is not
aeted by the phosphine absorption; for the model with a MgSiO
3
loud at 10
bar, the ux peak at 2550 m
 1
remains at  3900 erg s
 1
m
 2
=m
 1
. Given
the low abundane of PH
3
the thermal struture should not be signiantly
altered by the phosphine absorption bands.
3.3 Eetive temperature and Bond albedo
From these alulated spetra, we an derive the eetive temperature and the
Bond albedo. Estimated values are given in Table II for eah solution atmo-
spheri model. The eetive temperature is given by the Stefan-Boltzmann
law
T
e
=
 
F
top
IR

!
1=4
where  is the Stefan onstant and F
top
IR
is the outgoing thermal ux, with
F
top
IR
=
R
1
0
F
top

d.
The Bond albedo is determined by dividing the reetion spetrum, inte-
grated over the entire wavelength range, by the inoming stellar ux. The
ontribution to the Bond albedo is negligible below 1700 m
 1
but not beyond
25000 m
 1
, the upper limit of our spetral alulations. We assume that the
atmosphere is no longer absorbing and that the loud reetane is onstant
at  < 0:4 m. In this way, our alulation roughly aounts for the remaining
energy (9 %) in the near ultraviolet and beyond ( < 0:4 m).
[Table 2 about here.℄
Eetive temperature and Bond albedo are intimately linked through the
relation
4T
4
e
= (1 A
b
)F
?
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where A
b
is the Bond albedo and F
?
the stellar onstant at the orbit of 51
Peg b. We nd that 51 Peg b has a Bond albedo between 0.15 and 0.42 and
an eetive temperature in the range 1154-1270 K. These limits orrespond
to extreme assumptions regarding the loud reetivities at the bottom of the
atmosphere. Any loud with intermediate reeting properties would yield a
Bond albedo and an eetive temperature within the above ranges. It should
be noted that a loud-free atmospheri model, not limited by an optially thik
loud, would yield a temperature prole intermediate between the MgSiO
3
and
Fe-loud ases. Aordingly the Bond albedo would lie between 0.25 and 0.42
and the eetive temperature in the range 1154-1234 K. The reason is that the
atmosphere below the 10-bar level an be assimilated to an innite loud layer
of reetivity between 0 and 1 and that the highly-reetive MgSiO
3
(R  1
beyond 1000 m
 1
) and weakly-reetive Fe loud (R  0:1 beyond 1000 m
 1
)
represent suh extreme ases.
4 Detetability of the thermal emission
Spei atmospheri signatures are needed to haraterize the omposition of
the extrasolar giant planets. In this regard, ground-based spetrometri mea-
surements would be extremely valuable but have before to be arefully prepared
to exploit the most favorable spetral windows. We present an investigation of
the detetability of EGPs' spetral signatures applied to the ase of 51 Peg b.
We onsider here non-interferometri measurements in whih the signals
from the star and the planet are olleted together. Following the strategy
proposed by Wiedemann (1997), we investigate the detetability of moleular
features at relatively high spetral resolution to exploit their periodi Doppler
shift ( 130 km s
 1
orresponding to a resolving power R 2300) due to the
revolution of the planet around the star.
It is lear that the detetion is favored when the planet-to-star brightness
ratio is as high as possible. This exludes the stellar reeted omponent.
On the ontrary, several spetral windows in the thermal range look more
promising. We fous here on the (1-0) band of CO around 2100 m
 1
and
the 
3
band of CH
4
near 3000 m
 1
. These bands are learly visible on the
alulated spetra, even at low resolution (Figs. 6- 8), and are loated well
below the peak of the stellar spetrum.
With the perspetive of observations with the new generation of optial
telesopes oering a large olleting surfae, we synthetized high-resolution
spetra ( = 0:5 m
 1
) and studied their observability with an 8 meter-
telesope (suh as the Very Large Telesope or Gemini). The results are given
in Figs .10-11.
[Figure 10 about here.℄
[Figure 11 about here.℄
The gures show the spetral ux in regions of absorption of CO and CH
4
,
ompared to the noise equivalent spetral ux (NESF) due to the photon noise
from the star, expressed as a ux level emitted by the planet.
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The number of photons n
ph
from the star olleted in t seonds by the
detetor is:
n
ph
=
T
R
B(T
?
)S
t


?
t
h
where T
R
is the telesope+instrument transmission, B(T
?
) the Plank funtion
for a star with a brightness temperature T
?
, S
t
the telesope olleting surfae,


?
the solid angle of the star as seen from the Earth, h the Plank onstant,
 the photon frequeny and  the spetral resolution. The photon noise is
p
n
ph
and the noise equivalent spetral ux (NESF) is therefore:
NESF () =
s
F
?


?
h
T
R
S
t


2
pl
t
where F
?
= B(T
?
) is the stellar spetral ux and 

pl
is the solid angle of the
planet as seen from the observer.
For a 9 h integration time and a 0.2 transmission fator, the NESF amounts
to  950 erg s
 1
m
 2
=m
 1
at 4.7 m and  1400 erg s
 1
m
 2
=m
 1
at
3.3 m. Typially we want to detet spetral features in absorption as seen for
example in Fig. 10 at 2862 m
 1
or in Fig. 11 at 2172 m
 1
. The moleular
lines appear in absorption beause they originate from ooler levels in the
atmosphere than the ollision-indued ontinuum.
For the best identied spetral signatures, the signal-to-noise ratio (S/N)
is as high as  9 for CO absorption lines and 5 for the CH
4
lines.
We also alulated the ontrast ratio on the ontinuum, that is the ratio of
the planetary ux to the stellar ontinuum. We nd it equal to 3:5 10
 4
in
the 4.7-m CO band and 2 10
 4
in the 3.3-m CH
4
band.
5 Disussion
5.1 Temperature proles and spetra
The most signiant result about our modeled temperature proles is that they
do not show any stratosphere, unlike in the solar giant planets. Indeed, the
near-infrared solar energy ux heats the stratosphere of the giant planets in
the various near-IR bands of methane, produing a temperature inversion lo-
ated around the 140-mbar level (tropopause) at 105 K in the ase of Jupiter.
Stratospheri radiative ooling mainly ours through the 7.7-m CH
4
band
and the 12.2- and 13.7-m bands of C
2
H
6
and C
2
H
2
, two photohemial prod-
uts of methane. For a planet like 51 Peg b, at T
e
 1200 K (
max
= 2:4
m), the Plank funtion is shifted towards shorter wavelengths, oiniding
with the strong water bands. Thus these bands ensure a muh more eÆient
atmospheri ooling. This is also true, to a ertain extent, for the 3.3-m CH
4
band and the 4.7-m CO band, preluding any temperature inversion in the
upper atmosphere.
We tried to assess the importane of the UV ux (not inluded in our model) in
the heating of the upper atmospheri layers. Simple alulations show that the
ux between 0.4 and 0.2 m is not signiantly absorbed in the atmosphere. On
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the other hand, the energy below 0.18 m is deposited in the 10
 4
  10
 5
-bar
pressure range mostly from water vapor absorption.
Aounting for this additional absorption would roughly double the heating
rate at 10
 4
  10
 5
bar. Therefore, a temperature inversion is still possible in
the upper layers. However, photodissoiation by UV photons may also strongly
alter the hemial omposition in this atmospheri region and notably disso-
iate water. A full treatment of the photohemistry would be then required,
whih is beyond the sope of this paper.
Our proles are learly dierent from those obtained by Burrows et al. (Fig.
4) and assumed by Wiedemann (1997) for a similar planet. Burrows et al.'s
(1997) temperature-pressure prole alulations are based upon a stellar ode
in whih atmospheri heating is entirely provided by an internal heat soure
and in whih external heating is not aounted for. Their thermal struture
omputed for an isolated planet with T
e
= 1000 K, is globally older than
ours. Even after resaling for T
e
= 1200 K, Burrows et al.'s prole remains
older at pressure levels less than 0.3 bar, while it is warmer deeper in the
atmosphere. Furthermore, while we nd a subadiabati temperature lapse rate
in our atmosphere model, justifying the initial hypothesis of a purely radiative
energy transfer, Burrows et al.'s results suggest an alternation of radiative and
onvetive zones. In partiular, onvetion takes plae in their model between
40 mbar and 1 bar. These dierenes arise from the dierene in the heating
proesses in the the two studies: internal soure (Burrows et al.) vs external
stellar energy (our work).
Wiedemann's Jupiter-saled model (Wiedemann, 1997) is also quite dier-
ent from ours, sine it exhibits a well-dened stratosphere with temperature
up to 1250 K. The presene of a warm stratosphere has dramati impliations
on the emission spetrum, espeially at high resolution (see below). We stress
that suh a warm stratosphere has no physial basis in the ase of 51 Peg b.
On the other hand, our results qualitatively agree with those of Seager and
Sasselov (1998) who investigated the eets of irradiation by the parent star
on the thermal struture of EGPs. They found that the temperature lapse
rate at P . 2 bar is less steep for an irradiated planet than for an isolated
planet of same eetive temperature (1850 K). We found a similar result, with
a temperature prole interseting Burrows et al.'s prole, resaled to the same
eetive temperature, around 0.3 bar.
Another dierene with Burrows et al.'s alulations relates to the atmo-
spheri omposition and to its inuene on the planetary spetrum. Our derived
temperature-pressure proles imply that CO is the dominant arbon-bearing
moleule. The maximum CH
4
=CO ratio is reahed around 20 mbar (910
 2
).
With suh a omposition, the IR spetrum shows that the thermal ux is dom-
inated by the absorption bands of H
2
O, with notieable spetral signatures
from both CH
4
and CO. On the ontrary, Burrows et al. (1997) laim that
with T
e
 1300 K, CH
4
predominates over CO in the upper atmosphere, so
that their spetrum in the range 0.4-6 m only exhibits H
2
O and CH
4
features.
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5.2 Detetability/Telesopes
High-resolution (R  4300  6000) alulations of 51 Peg's thermal spetrum
show that only absorption features from H
2
O, CO or CH
4
an be deteted
against a  1100-K ontinuum. This ontrasts with Wiedemann's (1997) alu-
lated spetrum in whih strong emission features from CO and CH
4
are present
at R = 10
5
. The dierene arises from the Jupiter-like temperature prole used
by Wiedemann in whih stratospheri temperatures rise from  400 K at 40
mbar up to  1250 K at 0.1 mbar. In addition, ontribution from tropospheri
levels is not inluded.
In ontradition to Wiedemann's optimisti onlusions, we nd that the
CO or CH
4
spetral signatures will be very diÆult to detet at high resolution.
We predit S/N ratio of at most 9 with an integration time of 9 hours on an
8-meter telesope at a resolution R  4300  6000. Our estimation is based on
the assumption that the dominant soure noise is photon noise from the star.
We did not onsider noise from the detetor or the thermal bakground whih
will be important beyond 3 m, espeially for observations of the CO band.
Only the new generation of large optial telesopes an oer the tehnial
speiations needed for olleting infrared photons from the EGPs. These
inlude the Gemini and Kek telesopes atop Mauna Kea (Hawaii) and the
Very Large Telesope at Cerro Paranal (Chile).
Apart from the need of a large mirror, our results also show that a high-
resolution spetrograph (R > 10
4
) may not be the most appropriate hoie
for the observation of suh weakly-luminous and distant objets. The NESF
varies as 1=
p
 and reduing the resolution from 10
5
to  5 10
3
dereases
the photon noise by a fator 4-5. We have seen that for a spetral resolution
 = 0:5 m
 1
at 3.3 m and 2.2 m, the spetral features are still learly
reognizable. As outlined by Wiedemann (1997) the eet of the parasiti
stellar lines an be overome with the help of the Doppler line shifting due to
the planet orbiting around the star. However, it may be neessary to work at
lower resolution (R  100) onsidering the low S/N ratio ahievable in H
2
O,
CO or CH
4
features in 9 hr of integration. At R  100, the individual features
an no longer be isolated but the absorption from the bands are still visible
(e.g. Figs. 6-8).
The remaining problem is that, at low resolution (R < 100), the planetary
spetral features would no longer be distinguished from those in the star. This
strong limitation probably prohibits the detetion of CO and possibly H
2
O
bands in the known EGPs. Only methane bands ould be deteted sine this
gas is absent in the parent star's photosphere.
Diret observations of EGP's spetra may have to await the advent of in-
terferometry between large telesopes suh as the Very Large Telesope Inter-
ferometer (VLTI) by 2005. A baseline up to 200 m long between the four VLT
8-m units and several auxiliary telesopes will be aessible. The orresponding
angular resolution will allow us to separate EGPs from their parent stars. Ob-
servations of H
2
O, CO, CH
4
and possibly PH
3
absorption bands in the planets
at a resolution of 100-1000 will then beome a realisti objetive.
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6 Conlusion
We have developed a radiative model for the atmosphere of 51 Peg b and in-
vestigated the assoiated hemial omposition. Thermal emission and stellar
reeted spetra have been alulated and the detetability of moleular fea-
tures has been studied. A natural extension of this work is to model the other
extrasolar planets disovered by Doppler veloimetry (presently 12). For plan-
ets not as lose to the star as 51 Peg b, one expets the CH
4
=CO ratio to
progressively inrease as the temperature prole gets ooler. The NH
3
abun-
dane should also inrease and eventually play a signiant role in the radiative
budget of the atmosphere.
Future work onsists also in modeling further up the thermosphere where
LTE breaks down. Finally, it would be interesting to ouple this model with
photohemial models sine photohemistry should alter the hemial ompo-
sition of the upper atmosphere.
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Moleule Mixing ratio Spetral data soure 
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Borysow and Frommhold (1989)
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2
O (1) Partridge and S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5
Cloud P
Cloud
T
e
A
b
Mg
2
SiO
4
2 bar 1270 K 0.15
Fe 10 bar 1234 K 0.25
MgSiO
3
10 bar 1154 K 0.42
Table II: Eetive temperature and Bond albedo.
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Figure 1: Radiative equilibrium temperature proles assuming dierent hem-
ial ompositions for the optially thik loud set at the lower boundary of the
model (solid lines). The Fe, Mg
2
SiO
4
and MgSiO
3
ondensation urves, as-
suming a solar omposition, are also shown. The partile radius is 30 m in all
alulations.
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Figure 2: Temperature prole with a purely reetive loud at P = 10 bar.
This extreme model is very similar to that for a MgSiO
3
loud set at the same
pressure level.
28
Figure 3: Temperature prole with a blak loud (totally absorbing) at P =
2 bar. This prole is very lose to the prole for a Mg
2
SiO
4
loud-limited
atmosphere.
29
Figure 4: Comparison of a solution prole with the CO=CH
4
equilibrium urve
and with Burrows et al.'s equilibrium model for an isolated planet with T
e
=
1000 K.
30
Figure 5: Temperature proles for a 2 M
J
(EX1) and 0.5 M
J
(EX2) planet
assuming a Mg
2
SiO
4
loud at the lower boundary. At a given temperature
level, the pressures in EX1 and EX2 are respetively  2 and  0:5 that of
the nominal planet in the upper atmosphere, and 
p
2 and 1=
p
2 that of the
nominal planet in the lower atmosphere.
31
Figure 6: Reeted and thermal emission spetra from the planet assuming
a Mg
2
SiO
4
loud dek with 30 m grains. The inident stellar spetrum is
shown for omparison.
32
Figure 7: Same as Fig.6 for a MgSiO
3
loud dek with 30-m grains.
33
Figure 8: Same as Fig.6 for a metalli Fe loud dek with 30-m grains.
34
Figure 9: 5 m
 1
-resolution spetrum in the 
1
and 
3
phosphine bands for an
atmosphere with a MgSiO
3
loud dek at 10 bar.
35
Figure 10: 0.5-m
 1
resolution spetrum of the thermal ux in the CH
4
band at
3.3 m. The mixing ratio prole of CH
4
is determined from the thermohemial
equilibrium between CO and CH
4
. The noise equivalent spetral ux due to
the photon noise from 51 Peg A is shown for omparison (see text for details).
36
Figure 11: 0.5-m
 1
resolution spetrum of the thermal ux in the CO band
at 4.7 m.
37
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Re´sume´
Les observations directes, notamment spectroscopiques, permettront de
de´terminer la nature et la composition chimique de l’atmosphe`re des < Ju-
piter chauds >, mais il est essentiel d’e´laborer pre´liminairement un mode`le
atmosphe´rique the´orique dans le but de contraindre les techniques d’obser-
vation.
Dans cette optique, nous avons de´veloppe´ un mode`le d’e´quilibre radia-
tif adapte´ aux plane`tes extrasolaires de type jovien, chauffe´es par leur e´toile
centrale. La mode´lisation fournit la de´termination de la structure thermique
moyenne, mais aussi le spectre re´fle´chi et le spectre d’e´mission thermique
pour des plane`tes de distance orbitale 0.05 a` 1 unite´ astronomique. Dans ce
mode`le, l’atmosphe`re est limite´e au bas par un nuage optiquement e´pais.
Dans tous les cas, un re´sultat majeur du mode`le est marque´ par l’absence
d’inversion de tempe´rature dans la structure thermique de l’atmosphe`re,
contrairement aux plane`tes ge´antes du Syste`me Solaire. A l’exception de la
plane`te la plus distante (1 UA) de l’e´chantillon des plane`tes mode´lise´es, nous
trouvons que l’atmosphe`re est subadiabatique sur toute la grille de pression,
ce qui valide l’hypothe`se d’e´quilibre radiatif. La distribution verticale des
espe`ces chimiques les plus abondants de l’atmosphe`re, dans des conditions
solaires, est discute´e selon la distance de la plane`te a` l’e´toile.
Le spectre d’e´mission thermique est domine´ par les bandes de l’eau, vues
en absorption, et re´ve`le une feneˆtre a` 4 µm, accompagne´e d’un flux de plus en
plus fort a` 10 µm pour les plane`tes les plus froides.
Nous avons enfin e´tudie´ la de´tectabilite´ des signatures spectrales de
l’atmosphe`re des < Jupiters chauds >, au foyer de grands te´lescopes (VLT,
Keck,. . .) en mode non-interfe´rome´trique. Les spectres synthe´tiques ont e´te´
calcule´s pour 51 Peg b (Teff = 1200 K) en particulier, dans la bande ν3 de CH4
et (1-0) de CO.
